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Introduction
Le de´veloppement de la the´orie de la relativite´ ge´ne´rale et du mode`le standard de la phy-
sique des particules, ainsi que les observations des galaxies, des e´le´ments forme´s lors de la
nucle´osynthe`se primordiale et du fond diffus cosmologique (CMB) ont conjointement participe´
a` l’e´laboration du mode`le standard de la cosmologie durant le XXie`me sie`cle. La cosmologie
est dore´navant conside´re´e comme une science de pre´cision. Le mode`le standard cosmologique
de´crit l’histoire de l’Univers, de ses tous premiers instants jusqu’a` nos jours. Le mode`le permet
e´galement de rendre compte des divers constituants e´nerge´tiques qui composent l’Univers et
dictent la dynamique de ce dernier. Les observations mene´es jusqu’a` pre´sent ont permis de
montrer que l’Univers e´tait en expansion. Il est meˆme en expansion acce´le´re´e ! Cette obser-
vation, tout a` fait inattendue, ne peut eˆtre explique´e simplement si l’on ne conside`re que les
constituants “connus”. Une nouvelle composante ou constante doit ainsi eˆtre introduite, on
l’appelle l’e´nergie noire. Etonnamment, l’e´nergie noire constitue environ 70% du contenu
e´nerge´tique total de l’Univers. Le reste e´tant constitue´ d’environ 25% de matie`re noire elle
aussi inconnue, 4% de baryons, de photons et de neutrinos. La matie`re noire serait de la
matie`re froide, non-baryonique, agissant seulement via la force gravitationnelle. Bien que les
effets gravitationnels de l’e´nergie noire et de la matie`re noire soient mis en e´vidence, nous
ne connaissons pas leur nature physique. Autrement dit, la presque totalite´ de l’Univers est
encore myste´rieuse. La cosmologie moderne est donc face a` deux grands de´fis : de´couvrir la
nature de la matie`re noire et de l’e´nergie noire.
Pour tenter de re´pondre a` ce dernier proble`me, il est ne´cessaire de mesurer le taux d’expansion
de l’Univers en fonction du redshift cosmologique. Ce dernier rend compte de la variation de
la distance entre deux objets dans l’Univers durant la propagation de la lumie`re d’un objet a`
l’autre. La mesure directe du taux d’expansion n’est pas possible, mais ce dernier est sensible
a` deux observables : la distance de luminosite´ et la croissance des sur-densite´s de matie`re
dont sont issues notamment les galaxies. Les supernovae de type Ia ont permis de mesurer la
premie`re quantite´, dans l’Univers proche. C’est d’ailleurs en partie graˆce a` elles que l’expan-
sion acce´le´re´e l’Univers a e´te´ mise en e´vidence durant la fin des anne´es 90. La croissance des
structures est quant a` elle plus difficile a` mesurer, mais il existe des observables cosmologiques
permettant de la sonder. Ces principales sondes sont les lentilles gravitationnelles faibles, le
comptage d’amas de galaxies, et les oscillations acoustiques de baryons (BAO). Ces dernie`res
seront aborde´es en de´tail dans ce manuscrit.
A l’instar des anisotropies en tempe´rature du CMB, les positions des galaxies les unes par
rapport aux autres ont garde´ l’empreinte des ondes acoustiques cre´e´es dans le plasma pri-
mordial de matie`re noire, de baryons, d’e´lectrons et de photons. Les ondes de pression dans
ce plasma, les BAO, sont issues de la compe´tition entre la pression de radiation des photons
sur les baryons et l’attraction gravitationnelle entre la matie`re noire et les baryons. La forme
de l’onde dans le fluide s’est fige´e au moment du de´couplage entre les photons et les baryons.
Cette longueur privile´gie´e a e´te´ observe´e dans la fonction de corre´lation des galaxies ren-
dant compte de la distribution spatiale des galaxies. C’est une longueur physique qui tient
7
8 TABLE DES MATIE`RES
compte de la croissance des structures et suit l’e´volution cosmique. C’est pourquoi la mesurer
a` diffe´rentes e´poques permet de retracer le taux d’expansion sensible a` l’e´nergie noire.
Afin de re´aliser les mesures des diffe´rentes observables, une nouvelle ge´ne´ration d’instruments
a vu le jour ces dernie`res anne´es. Parmi eux, le Large Synoptic Survey Telescope (LSST)
est un projet ame´ricain, dans lequel l’IN2P3 participe activement. Ses premie`res prises de
donne´es sont pre´vues pour 2020. Ce te´lescope, ope´rant dans le domaine optique, fait partie
de la classe des “8 me`tres” et aura un champ de vue remarquablement grand. La moitie´ de
la sphe`re ce´leste sera couverte avec une profondeur et une pre´cision ine´gale´es. Sa came´ra, de
plus de trois milliards de pixels, sera la plus pre´cise et la plus imposante jamais construite.
Les six filtres de LSST et la qualite´ des capteurs CCD permettront une photome´trie tre`s
pre´cise. Par conse´quent, les redshifts photome´triques estime´s graˆce aux magnitudes dans les
six bandes photome´triques devraient eˆtre entache´s d’une faible incertitude. Les redshifts pho-
tome´triques e´tant centraux a` toute analyse de physique lie´e a` l’e´nergie noire, une attention
particulie`re sera porte´e sur leur estimation.
Cette the`se pre´sente a` la fois un aspect expe´rimental et phe´nome´nologique. Les travaux
effectue´s portent sur la conception d’un banc d’e´talonnage de la came´ra de LSST et sur une
simulation des BAO. Le banc d’e´talonnage aura pour objectif de caracte´riser la re´ponse rela-
tive de la came´ra avec une grande pre´cision, et de valider le montage des e´le´ments optiques
a` partir des re´flexions multiples cre´e´es au sein de la came´ra. Quant a` la simulation des BAO,
elle permettra de pre´dire la pre´cision avec laquelle les parame`tres de l’e´quation d’e´tat de
l’e´nergie noire seront mesure´s avec LSST. L’accent sera mis sur l’e´tude des techniques de
reconstruction du redshift photome´trique.
Le mode`le standard de la cosmologie sera de´veloppe´ dans un premier chapitre. Diffe´rents
mode`les d’e´nergie noire seront expose´s. Les techniques de reconstruction des parame`tres
d’e´nergie noire seront ensuite de´crites. Un rappel sur la dynamique de la formation des struc-
tures sera propose´. Les quatre sondes e´nonce´es ci-dessus et leurs observables seront pre´sente´es
et permettront de comprendre en quoi elles sont sensibles a` l’e´nergie noire. Enfin, un tre`s bref
e´tat des mesures des parame`tres cosmologiques conclura ce chapitre.
Le te´lescope LSST sera pre´sente´ dans un second chapitre. Les programmes scientifiques qui
engendrent un certain nombre de contraintes instrumentales seront de´crits. Une pre´sentation
de l’e´talonnage du te´lescope LSST dans son ensemble sera expose´e. Ceci nous ame`nera au
troisie`me chapitre de´die´ au banc d’e´talonnage de la came´ra de LSST. Le CCOB (Camera
Calibration Optical Bench) a pour principaux objectifs d’effectuer un e´talonnage relatif de la
came´ra seule, et d’e´tablir un mode`le d’images fantoˆmes de la came´ra. Pour parvenir a` cela,
nous avons identifie´ plusieurs modes de fonctionnement du CCOB. L’un des e´le´ments cle´s de
l’e´talonnage relatif repose sur la stabilite´ du profil du faisceau lumineux utilise´. Les premie`res
mesures optiques de stabilite´ temporelle du faisceau permettant de valider en partie le sche´ma
de principe du CCOB seront finalement expose´es.
Les trois chapitres suivants sont consacre´s a` l’aspect phe´nome´nologique de ce travail. En
collaboration avec des chercheurs du LAL (Laboratoire de l’Acce´le´rateur Line´aire), nous
de´veloppons une simulation des BAO. Elle permettra de pre´dire la pre´cision avec laquelle
l’e´chelle des BAO sera mesure´e avec LSST, ce qui donnera la pre´cision sur la reconstruction
de parame`tres de l’e´quation d’e´tat de l’e´nergie noire. La simulation s’e´chelonne en e´tapes, al-
lant de la ge´ne´ration d’un catalogue de galaxie the´orique a` partir d’un spectre de puissance de
la matie`re jusqu’a` la reconstruction de l’e´chelle des BAO. Le chapitre 4 de´crit la production
d’un catalogue photome´trique de galaxies. Le chapitre suivant traite des techniques d’esti-
mation du redshift photome´trique. Nous pre´senterons la me´thode d’ajustement des spectres
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et celle des re´seaux de neurones. Un test statistique novateur qui a pour but de rejeter les
mauvaises reconstructions sera expose´. Enfin, l’ensemble des e´tapes de la simulation seront
expose´es dans le chapitre 6. Des re´sultats tre`s pre´liminaires obtenus avec une simulation sur
une petite portion du ciel permettront d’illustrer la me´thode.
Afin que ce manuscrit reste cohe´rent, le travail effectue´ en lien avec la gravite´ quantique
a` boucle sera seulement mentionne´ dans les quelques lignes qui suivent. Cette the´orie re´cente
tente de concilier les deux grandes the´ories du vingtie`me sie`cle : la the´orie de la relativite´
ge´ne´rale et la me´canique quantique. Les conditions de densite´ d’e´nergie et les e´chelles spatiales
sont telles durant les premiers instants de l’Univers, que les effets quantiques et gravitationnels
interviennent dans l’e´volution dynamique de l’espace-temps. Ainsi, l’Univers primordial et les
observables auxquelles nous avons acce`s, telles que le CMB et peut-eˆtre plus tard les ondes
gravitationnelles primordiales, sont des observables de choix pour tester les the´ories de la
gravite´ quantique. Le travail mene´ consista a` e´valuer l’effet des corrections d’inverse-volume
sur le spectre des perturbations tensorielles primordiales. Ces corrections proviennent de
termes faisant intervenir l’inverse de la me´trique spatiale, et sont cause´es par la proce´dure
de quantification de la contrainte Hamiltonienne. Nous avons mis en e´vidence une de´viation
de l’amplitude et de l’index du spectre dans la limite infra-rouge par rapport a` la relativite´
ge´ne´rale.
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Chapitre 1
Le mode`le standard cosmologique
et l’e´nergie noire
Here comes the sun
Here comes the sun, Nina
Simone
Dans ce chapitre, nous pre´senterons tout d’abord le mode`le standard cosmologique et les
observations qui ont permis la de´couverte de l’acce´leration de l’expansion de l’Univers. Cet
effet peut eˆtre interpre´te´, soit comme une nouvelle forme de matie`re, soit comme une modifi-
cation de la the´orie de la gravitation. Dans les deux cas, on peut associer cet effet a` un fluide
appele´ ’e´nergie noire’, posse´dant une e´quation d’e´tat effective. Ainsi, quelques mode`les phy-
siques tentant d’expliquer l’acce´leration de l’expansion de l’Univers seront pre´sente´s. Puis, des
me´thodes inde´pendantes du mode`le permettant de reconstruire les parame`tres de l’e´quation
d’e´tat de l’e´nergie noire a` partir des observations seront de´crites. Avant d’exposer les princi-
pales observables qui permettront de sonder l’acce´le´ration de l’expansion de l’Univers avec le
te´lescope LSST, la dynamique des structures menant a` la formation des galaxies sera de´taille´e.
Enfin, nous conclurons sur l’e´tat des mesures de quelques parame`tres cosmologiques qui nous
inte´resseront principalement dans la suite de ce manuscrit.
1.1 Des e´quations d’Einstein aux e´quations de Friedmann
Les mesures de vitesse d’e´loignement des galaxies mene´es par Edwin Hubble, les premie`res
observations du fond diffus cosmologique ainsi que l’e´tude de la nucle´osynthe`se primordiale
ont abouti a` l’e´mergence de la cosmologie en tant que science de pre´cision, et ont contribue´
a` l’e´laboration d’un mode`le standard. Afin de pouvoir expliquer l’e´volution de l’Univers, un
cadre the´orique ainsi que des hypothe`ses sur la forme et le contenu e´nerge´tique de l’Univers
doivent eˆtre pose´s. Dans le cadre du mode`le standard de la cosmologie, les hypothe`ses faites
sur l’Univers sont les suivantes :
– L’Univers est homoge`ne, c’est-a`-dire qu’il n’y a pas d’endroit privile´gie´.
– L’Univers est isotrope, c’est-a`-dire qu’il n’y a pas de direction privile´gie´e. Par exemple,
l’expansion de l’Univers montre que les galaxies s’e´loignent les unes des autres, avec
une vitesse qui ne de´pend pas de la direction d’observation.
Le cadre mathe´matique permettant de de´crire l’e´volution de l’Univers est la the´orie de la
relativite´ ge´ne´rale. Son e´laboration fut conduite par Albert Einstein entre 1907 et 1915, et
l’un des principaux aspects de la the´orie est que la gravitation n’est pas une force, mais qu’elle
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est la manifestation de la courbure de l’espace-temps induite par la pre´sence d’objets massifs
ou d’une certaine forme d’e´nergie. L’une des conse´quences de cet effet est que la mise en
mouvement des objets astrophysiques contenus dans l’Univers ne de´pend pas de leur nature,
mais de leur masse, ou plus ge´ne´ralement de leur e´nergie. Afin de satisfaire au principe de
la relativite´ ge´ne´ralise´e (ou principe de covariance ge´ne´ralise´e) qui stipule que les lois de
la Physique sont les meˆmes dans tous les re´fe´rentiels, la formulation de la the´orie ne´cessite
d’exprimer les grandeurs physiques sous forme tensorielle, permettant ainsi de s’affranchir du
syste`me de coordonne´es.
L’e´quation d’Einstein de la relativite´ ge´ne´rale met en relation deux termes : la courbure avec
le tenseur Gµν et le contenu avec le tenseur e´nergie impulsion Tµν . Les indices tensoriels µ
et ν se re´fe`rent aux coordonne´es de l’espace-temps (t, x, y, z). Le tenseur ge´ome´trique Gµν ,
appele´ tenseur d’Einstein, s’exprime a` l’aide du tenseur me´trique gµν qui permet de mesurer
les distances, de manie`re inde´pendante du choix du syste`me de cordonne´es. Quant au tenseur
e´nergie-impulsion Tµν , il contient les caracte´ristiques de la matie`re contenue dans l’espace-
temps. L’e´quation d’Einstein s’e´crit :
Gµν =
8πG
c4
Tµν , (1.1)
ou` la constante gravitationnelle G = 6.67 10−11 m3kg−1s−2 indique l’intensite´ du couplage
entre masse-e´nergie et la courbure de l’espace, et c est la vitesse de la lumie`re dans le vide.
Dans la suite, on adoptera c = 1 comme il est souvent d’usage en relativite´ ge´ne´rale ou encore
en physique des particules. Notons qu’avec l’ajout d’un terme proportionnel a` la me´trique,
note´ Λgµν , l’e´quation 1.1 reste en accord avec les hypothe`ses. Nous verrons par la suite quel
sens donner a` ce terme.
Sachant cela, l’isotropie et l’homoge´ne´ite´ de l’Univers d’une part, et la the´orie de la relati-
vite´ ge´ne´rale d’autre part, Friedmann a e´tabli deux e´quations portant son nom, gouvernant
l’e´volution de la ge´ome´trie de l’Univers. Il faut tout d’abord pre´ciser l’expression du tenseur
me´trique. Dans le cadre d’un univers homoge`ne et isotrope, le tenseur me´trique gµν peut
s’exprimer simplement en terme des coordonne´es sphe´riques localisant un objet (χ, θ,φ) a`
un instant donne´ t1. L’intervalle infinite´simal ds2, invariant par changement de coordonne´es,
s’exprime en fonction de la me´trique Friedmann-Lemaˆıtre-Robertson-Walker, qui ve´rifie les
hypothe`ses ci-dessus :
ds2 = −dt2 + a2(t) [dχ2 + f(χ)(dθ2 + sin2 θdφ2)] ,
avec :
f(χ) =


sin(χ) si k = 1,
χ si k = 0,
sinh(χ) si k = −1.
ou` a est le facteur d’e´chelle ne´cessaire pour quantifier l’expansion de l’Univers (par conven-
tion a(t0) = 1 aujourd’hui), k est le terme de courbure de l’espace a` 3-dimensions, pouvant
prendre la valeur 1 si l’Univers est courbe´ positivement, -1 s’il l’est ne´gativement et 0 s’il est
plat.
Concernant le contenu e´nerge´tique, les diffe´rentes composantes que l’on explicitera dans la
1t est le temps cosmologique, mesure´ par une horloge comobile, c’est-a`-dire une horloge qui suit l’expansion
de l’Univers.
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suite sont suppose´es eˆtre des fluides suivant une e´quation d’e´tat polytropique. Autrement
dit, l’e´quation d’e´tat ne de´pend que de deux parame`tres, la masse volumique ρ et la pression
p, relie´es par une constante w = p/ρ. Ainsi, s’il l’on conside`re n types de fluides diffe´rents,
le tenseur e´nergie-impulsion s’e´crit comme la somme de chaque tenseur pour le fluide i, qui
lui-meˆme s’e´crit dans le re´fe´rentiel approprie´ :
Tµν =


ρ 0 0 0
0 p 0 0
0 0 p 0
0 0 0 p


La conservation de l’e´nergie (∇µTµν = 0) impose la relation suivante :
ρ˙
ρ
= −3(1 + w) a˙
a
. (1.2)
On peut montrer que l’e´quation d’Einstein, en prenant la me´trique de Friedmann-Lemaˆıtre-
Robertson-Walker et le tenseur e´nergie-impulsion ci-dessus, s’e´crit sous forme de deux
e´quations non line´aires appele´es les e´quations de Friedmann, donne´es par :
(
a˙
a
)2
=
8πG
3
ρ− k
a2
, (1.3)
a¨
a
= −4πG
3
(ρ + 3p) . (1.4)
Afin de connaˆıtre l’e´volution du facteur d’e´chelle a, il faut spe´cifier la relation qui lie p a`
ρ pour chaque type de matie`re.
1.1.1 Le contenu e´nerge´tique classique de l’Univers
L’e´quation 1.2 peut eˆtre inte´gre´e en :
ρ ∝ exp
[
−3
∫ ln(a)
0
(1 + w(a′))d ln(a′)
]
, (1.5)
et dans la cas ou` w est une constante on a ρ ∝ a−3(1+w). On peut distinguer deux types de
fluide :
– La matie`re, pour laquelle il n’y a essentiellement pas de terme de pression, de telle sorte
que wm = 0. Le terme de ’matie`re’ se re´fe`re a` tout type de matie`re non-relativiste. Il
comprend donc la matie`re ordinaire : les baryons et les e´lectrons, mais aussi la matie`re
noire. Cette dernie`re est de la matie`re dont nous n’avons pas encore de´couvert la nature,
mais dont nous connaissons les effets. En particulier, elle interagit gravitationnellement
avec son environnement2. Dans la suite, on conside´rera la matie`re noire comme des
particules ayant une faible tempe´rature, n’interagissant que de manie`re gravitationnelle
et par force faible.
– Le rayonnement qui qualifie notamment les photons et les neutrinos ainsi que la matie`re
ultra-relativiste. On a alors w = 13 . Ainsi la densite´ d’e´nergie d’un fluide radiatif de´croˆıt
plus rapidement que celle de la matie`re ordinaire en fonction du facteur d’e´chelle.
2De nombreuses expe´riences de de´tection directe ont vu le jour ces dernie`res anne´es, qui devraient, avec
les mesures indirectes du LHC contraignant notamment les parame`tres SUSY (Supersyme´trie), apporter des
re´ponses quant a` la nature de la matie`re noire (souvent de´nomme´e par DM pour Dark Matter en anglais).
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La composition de l’Univers dicte l’e´volution du facteur d’e´chelle a. Afin de simplifier l’e´criture
des e´quations, il est utile de de´finir certaines quantite´s. Tout d’abord, le fameux parame`tre
de Hubble H qui repre´sente le taux d’expansion de l’Univers :
H =
a˙
a
,
ou` le point correspond a` ddt . On peut de´finir le parame`tre de de´ce´le´ration :
q = − a¨a
a˙2
,
et le parame`tre de densite´ :
Ωi(t) =
8πG
3H2
ρi(t) =
ρi(t)
ρcrit(t)
,
avec ρcrit(t) =
3H2
8πG . Dans la suite, la variable t sera souvent omise, mais il faut garder a` l’esprit
que les ρi et ρcrit sont des fonctions du temps. On peut poser ρk = − 3k8πGa2 , pour mettre les
e´quations de Friedmann sous une forme simplifie´e. Le terme wk associe´ a` l’e´quation d’e´tat
effective de la courbure est e´gale a` −1/3. Conside´rant les diffe´rents types de fluide e´nonce´s
ci-dessus, la premie`re e´quation de Friedmann (1.3) peut s’e´crire comme :
H2 =
8πG
3
3∑
i=1
ρi,
⇔ 1 = Ωm + Ωr + Ωk , (1.6)
ou` l’indice i de la premie`re expression correspond a` la matie`re non relativiste, au rayonnement
et a` la courbure, et ou` le redshift z est tel que a = (1 + z)−1. Notons que les e´quations
1.6 ne sont pas ve´rifie´es par les observations, et qu’il est ne´cessaire d’ajouter une forme
supple´mentaire de ’matie`re’ associe´e a` un terme ΩΛ. Nous verrons dans la suite pourquoi ce
terme doit eˆtre ajoute´. Une autre forme de l’e´quation de Friedmann qui s’ave´rera relativement
pratique par la suite est :
H2(z) = H20
3∑
i=1
Ωi,0(1 + z)
ni ,
H2(z) = H20E(z)
2 , (1.7)
ou` ni = 3(1 + wi), et ou` l’on a pose´ :
E(z) =
√√√√ 3∑
i=1
Ωi,0(1 + z)ni .
Pour la matie`re, on a nm = 3, pour la courbure nk = 2 et pour le rayonnement nr = 4. Cette
relation est vraie dans le cas ou` wi est une constante, sinon, il faut remplacer (1 + z)
ni par
l’argument de l’exponentielle de 1.5, en changeant la variable a par 1/(1 + z).
Prendre la de´rive´e de H par rapport au temps comobile t conduit a` la forme suivante pour
la seconde e´quation de Friedmann (1.3) :
H˙ = −4πG
∑
i
(1 + wi)ρi . (1.8)
1.1. DES E´QUATIONS D’EINSTEIN AUX E´QUATIONS DE FRIEDMANN 15
Sachant que H˙ = a¨a −
(
a˙
a
)2
, il apparaˆıt que H peut eˆtre de´croissant, meˆme si a¨ > 0. C’est ce
qu’on observe dans notre Univers. La densite´ volumique d’un fluide radiatif de´croˆıt beaucoup
plus rapidement que celle d’un fluide de matie`re non relativiste, ce qui implique que la matie`re
fini toujours par dominer. Imaginons un univers de type Einstein-de Sitter, dans lequel il ne
re´gnerait que de la matie`re non-relativiste avec une courbure nulle. Un tel univers serait en
expansion infinie, et posse´derait un parame`tre de Hubble sans cesse de´croissant, et pourrait,
a priori de´crire notre Univers. Cependant, on verra par la suite que les observations du fond
diffus cosmologique et des supernovae de type Ia tendent a` de´favoriser un tel mode`le.
Afin de pouvoir effectuer des mesures dans un espace courbe a` 4 dimensions, il est ne´cessaire
d’introduire les de´finitions de mesures de distance et de luminosite´.
1.1.2 Les mesures de distance et de luminosite´
La distance comobile r permet de de´finir diffe´rentes mesures de distance, selon le type
d’observation que l’on souhaite effectuer. Une longueur comobile est par de´finition une lon-
gueur qui ne change pas avec l’expansion de l’Univers. Ainsi, si λc est la longueur d’onde
comobile d’une source lumineuse, alors la longueur d’onde physique e´mise par la source est
λphys = a(t)λc. L’accroissement de la taille de l’Univers conduit a` l’allongement de la lon-
gueur d’onde observe´e par un observateur. Soit un signal lumineux e´mis a` t < t0, t0 e´tant le
temps t aujourd’hui, alors on a λphys = λemis = a(t)λc. L’observateur a` t = t0 voit quant a`
lui, la longueur d’onde λobs = λphys = λc, puisque a(t0) = 1 par convention. Il vient :
λobs =
1
a(t)
λemis .
On de´finit le de´calage vers le rouge z, de´signe´ par la suite par le terme anglais redshift, de la
manie`re suivante :
z =
1
a(t)
− 1 .
La distance propre est de´finie pour un instant donne´ et ne tient pas compte du temps de
propagation de la lumie`re de la source a` l’observateur. C’est la distance physique instantane´e
qui nous se´pare d’un objet a` un instant donne´. Elle est donne´e par :
dp(t) = a(t)χ .
La vitesse d’e´loignement de l’objet est donne´e par :
v = d˙p , (1.9)
v = Hdp . (1.10)
Rappelons que χ est une coordonne´e comobile, par de´finition, elle ne varie pas avec le temps.
On retrouve la fameuse loi de Hubble si l’on e´value 1.9 aujourd’hui : v = H0dp.
La distance propre n’e´tant pas observable, on peut tout de meˆme de´finir la distance se´parant
deux objets faisant un angle θ et φ entre eux. Cette distance est e´gale a` :
r(t) = a(t)f(χ) . (1.11)
Dans la cas d’un univers plat, r = a(t)χ.
Sachant que H = a˙/a et que pour un e´ve´nement de type lumie`re ds2 = 0, on peut en de´duire
que :
χ(z) =
1
a0
∫ z
0
dz′
H(z′)
. (1.12)
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Un observateur se´pare´ d’une distance comobile r d’une source lumineuse de luminosite´ L
mesure un flux F :
F =
L
4πd2L
, (1.13)
ou` dL = (1 + z)r(t0) est la distance luminosite´. En effet, le flux diminue comme l’inverse
du carre´ de la distance, mais il diminue e´galement a` cause de l’expansion de l’Univers entre
l’e´mission et la re´ception, le facteur d’e´chelle ayant e´te´ multiplie´ par 1 + z. On a donc une
relation simple permettant d’exprimer la distance luminosite´ en fonction du redshift, et de
l’e´volution des diffe´rents composants de l’Univers a` travers le parame`tre de Hubble :
dL = (1 + z)
∫ z
0
dz′
H(z′)
. (1.14)
La distance de diame`tre angulaire dA est, comme son nom l’indique, de´finie a` partir d’un
angle. Conside´rons deux objets se´pare´s par une distance x, observe´s sous un angle Θ, et a`
une distance r(te) de´finie comme a` l’e´quation 1.11, au moment de l’e´mission. La distance de
diame`tre angulaire est de´finie comme e´tant e´gale a` :
dA =
x
Θ
,
or le terme de droite est e´gal a` r(te), donc en prenant en compte l’expansion de l’Univers
(r(te) = r(t0)/(1 + z)), il vient :
dA =
r(t0)
1 + z
.
La relation liant la distance de diame`tre angulaire a` la distance luminosite´ est :
dL = (1 + z)
2dA . (1.15)
La luminosite´ des objets astrophysiques est caracte´rise´e par la magnitude. Cette dernie`re
quantifie l’intensite´ lumineuse avec laquelle on perc¸oit un objet astrophysique de luminosite´
L, et de flux mesure´ sur Terre F . La magnitude apparente est donne´e par :
m = −2.5 log
(
F
F0
)
, (1.16)
ou` F0 est le flux d’un objet de re´fe´rence. Quant a` sa luminosite´ intrinse`que, elle est e´value´e
graˆce a` la magnitude absolue qui est une mesure du flux de l’objet s’il e´tait rapporte´ a` 10pc
de la Terre :
M = −2.5 log
(
L
4π(10 pc)2F0
)
. (1.17)
Les e´quations 1.16 et 1.17 permettent d’introduire le module de distance :
MD = 5 log
(
dL
10
)
,
de sorte qu’on ait la relation :
m−M = MD . (1.18)
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1.1.3 Mise en e´vidence de l’expansion acce´le´re´e de l’Univers
Dans cette partie, nous allons e´voquer les observations qui ont permis de montrer qu’il
existe une composante supple´mentaire, autre que la matie`re et le rayonnement.
Le fond diffus cosmologique
Pour plus de de´tail sur ce qui suit, le lecteur est invite´ a` se re´fe´rer a` la the`se de Matthieu
Tristram [1] et de Sebastian Linden [2].
La dynamique de l’Univers e´tant dicte´e par sa composition, des mesures de distance ou
de luminosite´ d’objets astrophysiques suivant l’e´volution cosmologique sont des moyens de
connaˆıtre l’e´volution du facteur d’e´chelle avec le temps. Un seul type de mesures ne permet
pas de de´terminer la courbure et la composition de l’Univers en meˆme temps.
La valeur du parame`tre de courbure Ωk est bien contrainte par les mesures d’anisotropie en
tempe´rature du fond diffus cosmologique (note´ CMB pour Cosmic Microwave Background
radiation). Cette mer de photons qui baignent l’Univers a e´te´ de´couverte par Penzias et Wil-
son en 1964 et a e´te´ une observation de´cisive corroborant le mode`le du Big Bang. D’abord
dans un e´tat de densite´ et de tempe´rature extreˆme, proche des conditions de Planck, l’Univers
aurait subi une phase d’expansion exponentielle, c’est la phase d’inflation discute´e dans la
suite. L’inflation a eu lieu suite au Big Bang, il y a 13,7 milliards d’anne´es. Apre`s l’inflation,
les photons e´taient en e´quilibre avec le plasma de baryons et d’e´lectrons environnant par la
re´action de photoionisation e+p↔ H+γ se de´roulant a` une tempe´rature supe´rieure a` 3700 K
(≈ 0.3 eV). Aujourd’hui, l’expansion de l’Univers a induit un de´calage vers le rouge de leur
longueur d’onde, et par conse´quent une baisse de leur tempe´rature. Les photons CMB consti-
tuent le meilleur corps noir jamais observe´, avec une tempe´rature TCMB = 2.725 ± 0.001 K.
Des le´ge`res de´viations par rapport a` la tempe´rature du corps noir sont cependant observe´es.
Ces anisotropies en tempe´rature refle`tent l’interaction entre les photons et des sur-densite´s
de matie`re primordiales du plasma de baryons et d’e´lectrons. Durant cette phase ou` l’Uni-
vers e´tait opaque, c’est-a`-dire que le libre parcours moyen des photons e´tait plus petit que
la taille de l’Univers, des ondes de pressions se sont forme´es. Une description plus de´taille´e
de ce phe´nome`ne sera faite dans la partie 1.5.2. On peut tout de meˆme e´voquer que ces
ondes acoustiques re´sultent de la compe´tition entre le potentiel de gravitation tendant a` faire
s’effondrer la matie`re sur elle-meˆme, et la pression de radiation exerce´e par les photons sur la
matie`re baryonique. Dans les zones de sur-densite´ de matie`re, les photons gagnent en e´nergie
et donc en tempe´rature. A l’inverse, dans des zones de sous-densite´, leur tempe´rature baisse.
Ainsi, les fluctuations primordiales de matie`re laissent leur empreinte sur la tempe´rature des
photons CMB.
Bien que les anisotropies en tempe´rature soient locales, un traitement statistique est ne´cessaire
pour pouvoir tirer des informations globales telles que l’intensite´ des anisotropies ou leur
e´chelle spatiale. La fonction de corre´lation a` deux points de la tempe´rature permet de mettre
en e´vidence l’intensite´ des anisotropies en fonction de l’e´chelle angulaire. Les meˆmes informa-
tions sont pre´sentes dans le spectre de puissance, qui est la de´composition en harmoniques
sphe´rique de la fonction de corre´lation a` deux points. Les mesures re´alise´es au bout de sept
ans de prise de donne´es du satellite WMAP re´ve`lent le spectre de puissance des anisotropies
de la figure 1.1. Les pics correspondent aux longueurs d’ondes λn du plasma primordial, dans
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lequel la vitesse du son cs est telle que :
cs =
√
dp
dρ
,
⇒ cs =
[
3
(
1 +
3
4
Ωb
Ωr
)]− 1
2
. (1.19)
Seuls les photons et les baryons ont e´te´ conside´re´s pour e´tablir cette e´quation. En effet,
la matie`re noire n’interagissant pas avec les photons, sa densite´ volumique n’intervient pas
dans le calcul de cs. La longueur d’onde comobile pour l’indice n est la longueur parcourue
par l’onde acoustique dans le fluide pendant le temps trec. Cet instant trec correspond au
moment ou` le libre parcours moyen des photons est plus grand que la taille de l’Univers, et
les e´lectrons se combinent aux noyaux pour former les atomes : c’est la recombinaison. Cette
e´poque correspond au moment ou` la tempe´rature est e´gale a` Trec ≈ 3000 K, correspondant a`
un redshift zrec = Trec/TCMB ≈ 1100.
La longueur d’onde comobile s’e´crit comme λn = cstrec/n. Cette longueur d’onde se traduit en
angle θn = λn/dA(zrec) sur le ciel, et en indice l = π/θn dans la de´composition en harmonique
sphe´rique. Comme dA ∝ 11+zf(
∫ z
0
dz′
H(z′)), on voit que, non seulement la position d’un pic
donne´e par l est sensible au rapport de la densite´ de baryons sur la densite´ de photons
aujourd’hui a` travers cs, mais elle est aussi sensible a` la courbure de l’Univers, par la fonction
f et a` l’e´volution cosmique a` travers le parame`tre de Hubble.
En ajustant le spectre mesure´ par un spectre attendu pour un univers contenant de la matie`re
et des photons, il apparaˆıt que :
– la densite´ totale est proche de 1, ce qui implique Ωk ≈ 0, et que l’Univers est plat. La
courbure agit sur le spectre de puissance de la manie`re suivante : l’angle sous lequel on
voit un objet d’une certaine taille serait plus grand dans un univers courbe´ positivement
que dans un univers plat. Le spectre serait ainsi de´cale´ vers les petits multipoˆles.
– La densite´ de baryons mesure´ est de l’ordre de 0.045. Plus la densite´ de baryons est
e´leve´e, plus les pics sont hauts et e´troits. Plus il y a de baryons pour interagir avec les
photons, plus les anisotropies en tempe´rature sont prononce´es.
Le meilleur ajustement indique que la densite´ de matie`re noire a e´te´ mesure´e a` 0.27. Comme
la densite´ totale mesure´e est proche de 1, que la composante de rayonnement est aujourd’hui
largement sous-dominante, et que la densite´ de matie`re est quant a` elle proche de 0.3, il faut
qu’il y ait une composante supple´mentaire. On l’appelle e´nergie noire.
Les Supernovae de type Ia
Les mesures de supernovae de type Ia (SNIa) ont e´te´ de´terminantes pour prouver l’exis-
tence d’une forme de matie`re ou d’e´nergie supple´mentaire. De´crites plus en de´tail dans la
partie 1.5.4, on peut tout de meˆme e´voquer les mesures re´alise´es a` ce jour. Les SNIa sont
des explosions thermonucle´aires de naine blanche dont la masse est fixe et bien determine´e.
Elles ont la particularite´ de pre´senter une courbe de luminosite´ pouvant eˆtre e´talonne´e. Ce
sont des chandelles standards, ou plus exactement ’standardisables’. Il est ainsi possible de
connaˆıtre la distance de luminosite´ graˆce aux e´quations 1.13 et 1.16. Les e´quipes du Superno-
vae Cosmology Project et du High-z Supernovae Team, ont e´tudie´ le diagramme de Hubble
montrant l’e´volution du module de distance des SNIa, calcule´ a` partir de 1.18, en fonction
du redshift. Le diagramme de la figure 1.2 montre l’e´volution du module de distance en fonc-
tion du redshift pour les donne´es de Riess et al.[6] et Perlmutter et al.[7]. Les donne´es ne
favorisent pas les mode`les cosmologiques avec seulement une composante de matie`re, la com-
posante de rayonnement e´tant ne´gligeable aujourd’hui. La ligne en pointille´ est la pre´diction
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Fig. 1.1 – Spectre de puissance des anisotropies en tempe´rature du fond diffus cosmologique
mesure´ par WMAP 7 [3]. Les points a` grands multipoˆles correspondent aux expe´riences
ACBAR (Reichardt et al.[4]) et QUaD (Brown et al.[5]).
pour Ωm = 0.3 et celle avec les tirets pour Ωm = 1. En effet, la moyenne de la diffe´rence entre
les donne´es et le mode`le cosmologique attendu est de 0.28 mag. Les mesures plus re´centes
des expe´riences SNLS (Astier et al.[8]) et ESSENCE (Miknaitis et al.[9]) ont confirme´ ces
re´sultats. La distance comobile nous se´parant d’une SNIa serait plus grande que celle at-
tendue si nous vivions dans un univers fait uniquement de matie`re et de rayonnement. Cela
indique que l’expansion de l’Univers est en acce´leration. Cette dynamique peut eˆtre re-
produite par l’ajout d’un terme constant a` l’e´quation d’Einstein : la constante cosmologique.
Cette constante cosmologique peut eˆtre vue de manie`re effective soit comme une nouvelle
forme de matie`re soit comme une modification de la gravite´. Elle est ne´cessaire pour que les
e´quations de Friedmann puissent reproduire les donne´es expe´rimentales. Dans la partie 1.1,
il a e´te´ e´voque´ qu’ajouter un terme constant proportionnel a` la me´trique gµν aux e´quations
d’Einstein ne modifiait pas la de´marche. Nous verrons les interpre´tations physiques possibles
de ce terme dans la partie 1.2. Les e´quations de Friedmann 1.6 deviennent alors :
H2 =
8πG
3
ρm + ρr + ρk + ρΛ , (1.20)
⇔ 1 = Ωm + Ωr + Ωk + ΩΛ .
Dans l’e´quation 1.20, un parame`tre de densite´ ΩΛ = ρΛ/ρcrit peut eˆtre vu comme e´tant
associe´ a` une nouvelle forme de matie`re ou d’e´nergie effective. On l’appelle e´nergie noire
et sa nature est encore inconnue. Le tenseur e´nergie-impulsion TΛµν associe´ a` l’e´nergie noire
est tel que 8πGρΛ = Λ, donc la densite´ volumique est une constante : ρΛ = 1/8πGΛ.
L’e´quation 1.5 implique wΛ = −1 dans le cas ou` ρ est constant. Un changement de taille de
l’Univers laisse la densite´ volumique ρΛ constante.
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Fig. 1.2 – Diagramme de Hubble de
Supernovea de type Ia e´tudie´es par
les membres du Supernovae Cosmo-
logy Project et du High-z Superno-
vae Team. La figure du haut montre
l’e´volution du module de distance
en fonction du redshift. Les traits
pleins correspondent a` la pre´diction
pour trois ensembles de parame`tres
cosmologiques, comme indique´s par
la le´gende. Le meilleur ajustement
correspond a` ΩΛ,0 = 0.7 et Ωm,0 =
0.3. La figure du bas correspond a`
la diffe´rence entre les donne´es et
la pre´diction pour un mode`le avec
ΩΛ,0 = 0 et Ωm,0 = 0.3. La moyenne
de la diffe´rence entre les donne´es
et ce mode`le est de 0.28 mag.
Les donne´es expe´rimentales ne fa-
vorisent pas ces valeurs de ΩΛ,0 et
Ωm,0. Figure extraite de Riess et
al.[10]
1.2 Quelques mode`les d’e´nergie noire
Nous avons vu dans la partie 1.1.3 que pour reproduire les observations du CMB et des
SNIa, un mode`le d’univers ne comportant qu’une compostante de matie`re et de rayonne-
ment ne suffit pas. L’ajout d’un terme effectif aux e´quations d’e´volution 1.6 est ne´cessaire
pour ajuster correctement les donne´es. Comme ρm de´croˆıt comme la puissance 3 du facteur
d’e´chelle, que ργ de´croit comme la puissance 4, et que nous observons les effets de l’e´nergie
noire aujourd’hui, cette dernie`re composante a commence´ a` dominer l’Univers, et va conti-
nuer dans le futur. Cette composante est donc dominante aujourd’hui, avec ΩΛ,0 = 0.7, il
n’est pas de´place´ de dire que nous ne connaissons pas la nature de la majeure partie de notre
Univers. Pour avoir un ordre de grandeur de la densite´ volumique d’e´nergie noire, on peut
faire un calcul simple : sachant que ρΛ,0 = ΩΛ,0ρc,0, et que ρc,0 =
3H20
8πG ≈ 10−29 g.cm−3 (en
prenant H0 ≈ 74 km.s−1Mpc−1), on a ρΛ,0 ≈ 10−29 g.cm−3. Cette valeur est extreˆmement
faible, et il est difficile de l’expliquer dans le cadre du mode`le standard de la physique des
particules. On verra dans la suite qu’une si petite valeur peut cependant exister dans un
cadre the´orique plus large que celui du mode`le standard. Une modification de la gravite´,
l’introduction d’un nouveau champ, la remise en question de l’hypothe`se de l’homoge´ne´ite´,
ou encore l’introduction d’une nouvelle constante fondamentale de la Physique permettent
d’expliquer l’acce´le´ration de l’expansion de l’Univers.
En raison de l’enjeu d’une telle de´couverte, un nombre important de mode`les a vu le jour ces
dernie`res anne´es. Nous ne nous concentrerons que sur un nombre restreint de mode`les. Ce qui
suivra peut eˆtre vu plus en de´tails dans le cours de Gif de Philippe Brax [11], de l’article de
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revue de Peebles et al.[12], du livre de relativite´ ge´ne´rale de Sean Carroll [13] et de la the`se
de Sebastian Linden [2]. Dans cette partie, seules les grandes e´tapes de calculs sont expose´es.
1.2.1 Champ scalaire de quintessence
L’e´nergie noire peut s’expliquer par l’existence d’un champ scalaire homoge`ne, tout comme
l’inflation ge´ne´rant l’expansion exponentielle apre`s le Big Bang peut eˆtre explique´e par le
champ scalaire d’inflaton. Un tel champ de´crit une particule de spin nul, non charge´e dans
le cas ou` le champ φ est re´el. Pourvu d’un potentiel V (φ), l’e´quation de champ re´gissant
l’e´volution de φ dans son potentiel V et dans un espace-temps de´crit par la me´trique gµν est
donne´e par l’action :
S =
∫
d4x
√−g
(
−1
2
gµν∇µφ∇νφ− V (φ)
)
,
ou` la constante G a e´te´ mise e´gale a` 1 et ou` seul le champ scalaire est conside´re´. Les termes
entre parenthe`ses correspondent au Lagrangien de la matie`re. Nous n’avons pas touche´ a`
l’action d’Einstein-Hilbert de´crivant la partie ’gravitation’ de l’e´quation d’Einstein (Eq 1.1).
La variation de l’action δS doit eˆtre nulle au premier ordre de la perturbation δφ, ce qui
implique l’e´quation du mouvement de Klein-Gordon :
!φ− dV
dφ
= 0 ,
ou` le d’Alembertien covariant est de´fini comme :
! = gµν∇µ∇ν ,
ou` dans le cas d’un champ scalaire on a ! = gµν∂µ∂ν . Comme le champ est homoge`ne, les
de´rive´es spatiales s’annulent et il vient :
φ¨ + 3Hφ˙ +
dV
dφ
= 0 . (1.21)
Dans l’Univers primordial, la tempe´rature est e´leve´e, et le champ φ est haut dans son potentiel.
Lorsque le temps e´volue, son e´nergie potentielle de´croˆıt, gagnant de l’e´nergie cine´tique, mais
dans le cas ou` H est grand, le champ est freine´ a` cause du terme de friction 3Hφ˙. Comme le
tenseur e´nergie-impulsion est de´fini par :
Tµν = −2 1√−g
δS
δgµν
=⇒ Tµν = ∂µφ∂νφ− gµν
(
1
2
gαβ∂αφ∂βφ + V (φ)
)
,
on peut montrer que la densite´ volumique et la pression s’e´crivent comme :
ρ =
1
2
φ˙2 + V (φ) ,
p =
1
2
φ˙2 − V (φ) .
Ainsi, le rapport p/ρ s’exprime comme :
w =
φ˙2 − 2V (φ)
φ˙2 + 2V (φ)
.
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On a la condition −1 ≤ w ≤ 1 et en ge´ne´ral ρ *= cste. Le potentiel V peut ou non pre´senter
un minimum. La dynamique du champ scalaire φ de´pend du potentiel V , mais aussi de la
dynamique du facteur d’e´chelle a` travers H. On classe ainsi les mode`les de quintessence en
deux cate´gories :
– Les mode`les de freezing correspondant a` un champ commenc¸ant a` une valeur non-nulle
du potentiel et restant proche de cette position initiale a` cause de la friction de Hubble.
Lorsque le temps e´volue, le champ roule le long de son potentiel convergeant vers un
minimum Vmin, de telle sorte que φ˙ = 0, entraˆınant ainsi w = −1.
– Les mode`les de thawing, correspondant au cas ou` le potentiel ne posse`de pas de mini-
mum. Le champ roule dans son potentiel et fini par s’immobiliser a` cause du terme de
friction de Hubble. Sans entrer dans les de´tails, il est possible de montrer que certaines
classes de potentiel permettent d’avoir une densite´ volumique d’e´nergie noire diminuant
moins vite que celle de la matie`re. Avant l’e´galite´ matie`re-e´nergie noire, l’Univers est
domine´ par la matie`re, mais a` partir de l’e´galite´, l’expansion de l’Univers commence a`
acce´le´rer.
Dans les deux cas, on peut estimer la valeur de la masse du champ en supposant qu’elle est
donne´e par :
m2φ =
d2V
dφ2
.
Dans le cas ou` la masse du champ est grande devant le parame`tre de Hubble, la pente du
potentiel est importante, et l’e´nergie cine´tique est dominante, entraˆınant ainsi w ≈ 1. Ceci
ne correspond pas a` un comportement type e´nergie-noire. Il faut donc que mφ soit de l’ordre
de H0 pour avoir une roulement lent du champ dans son potentiel et ainsi w ≈ −1. Cet
argument implique donc :
mφ ≈ mH0 ,
mφ ∼ 10−7 eV .
ou` la masse de Hubble e´quivalente est donne´e par mH0 =
(
ρcrit (h/c)
3
)1/4
. La masse mφ est
bien plus petite que la masse des particules du mode`le standard de la physique des particules.
Cette ajustement semble donc relativement peu naturel. Notons e´galement qu’aucun champ
scalaire n’a encore e´te´ observe´.
1.2.2 Gravite´ modifie´e f(R)
Une autre approche que celle proposant l’existence d’une particule supple´mentaire est
une modification des e´quations d’Einstein (Eq 1.1). Elle implique une modification du terme
ge´ome´trique de l’e´quation d’Einstein (terme de gauche) au lieu d’une modification du contenu
e´nerge´tique (terme de droite) comme on l’a fait dans la partie 1.2.1. Cette fois on ne conside`re
que l’action d’Einstein-Hilbert, qui passe de :
S =
∫
d4x
√−gR , (1.22)
a`
S =
∫
d4x
√−gf(R) , (1.23)
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ou` R est le scalaire de Ricci3, e´tant lui-meˆme une somme de de´rive´es de la me´trique gµν . Dans
l’expression 1.23, la fonction scalaire f est arbitraire. L’action de 1.23 est souvent re´e´crite de
la manie`re suivante :
S =
∫
d4x
√−g
(
f(λ) +
df
dλ
(R− λ)
)
, (1.24)
ou` R = λ si dfdλ *= 0. Ainsi, on peut voir l’e´quation 1.24, comme :
S =
∫
d4x
√−g (f ′(λ)R + (f(λ)− λf ′(λ))) , (1.25)
ou` f ′(λ) = dfdλ . En passant par une transformation conforme conservant les angles mais pas
les longueurs, on peut montrer (cf [14]), que l’action peut s’e´crire sous la forme :
S =
∫
d4x
√−g
(
R− 1
2
gµν∇µφ∇νφ− V (φ)
)
. (1.26)
On reconnaˆıt ici l’action d’Einstein-Hilbert dans le premier terme, et l’action pour un champ
scalaire dans son potentiel V dans les deux derniers. Le proble`me du champ de quintessence
de´crit a` la partie 1.2.1 est retrouve´. Notons que le champ scalaire effectif φ est tel que :
f ′(λ) = exp
−
q
2
3
φ
.
Le potentiel effectif est quant a` lui de´fini par :
V (φ) =
λf ′(λ)− f(λ)
2f ′(λ)2
.
Il est important de noter que la transformation conforme permettant de retomber sur une
action de´crivant un champ scalaire dans son potentiel, dans un espace courbe, entraˆıne des
modifications sur l’action de la matie`re. Bien qu’elle ne soit pas explicite´e ici, on peut men-
tionner le fait qu’elle va maintenant de´pendre du champ φ. Ainsi, l’e´nergie noire et la matie`re
ordinaire sont couple´es dans ce mode`le. Les the´ories pour lesquelles il existe un tel couplage
sont les the´ories scalaire-tenseur (le champ scalaire se couple a` la me´trique ou au tenseur
e´nergie-impulsion s’il on applique une transformation conforme). Afin que ce mode`le soit
cohe´rent avec les observations validant la the´orie d’Einstein, il faut qu’il ait les proprie´te´s
suivantes :
– La the´orie de la relativite´ ge´ne´rale ayant e´te´ teste´e a` plus de 0.1 mm, il faut que la
masse du champ scalaire soit suffisamment e´leve´e. En effet, l’interaction induite par le
couplage entre la matie`re ordinaire et le champ scalaire doit avoir une porte´e infe´rieure
a` 0.1 mm, sinon nous aurions pu observer des de´viations a` la relativite´ ge´ne´rale classique
a` ces e´chelles. Or une interaction de faible porte´e implique une masse e´leve´e pour le
me´diateur de l’interaction, d’ou` la ne´cessite´ d’une masse e´leve´e.
– A grande e´chelle, le champ scalaire doit avoir le meˆme comportement qu’un champ de
quintessence, imposant alors une tre`s faible masse.
Ces deux proprie´te´s semblent contradictoires mais il existe un intervalle de valeurs de la masse
du champ pour lequel le mode`le est viable.
3Le scalaire de Ricci est de´fini comme la trace du tenseur de Ricci Rµν , soit R = g
µνRµν . Le lecteur est
renvoye´ a` un livre de relativite´ ge´ne´rale pour connaˆıtre la de´finition du tenseur de Ricci. Notons que le tenseur
de Ricci s’obtient a` partir du tenseur de courbure, le tenseur de Riemann.
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1.2.3 Mode`le inhomoge`ne
Une autre approche ne ne´cessitant ni de modifier le membre de gauche, ni le membre de
droite de l’e´quation d’Einstein consiste a` reprendre les hypothe`ses permettant de de´crire notre
Univers. Le mode`le que nous avons adopte´ repose sur l’hypothe`se que l’Univers est isotrope et
homoge`ne. Les observations du CMB ont en effet montre´ que l’Univers primordial e´tait tre`s
isotrope. Cependant, les petites inhomoge´ne´ite´s du champ de densite´ de matie`re ont grossi,
donnant naissance aux galaxies. Ces inhomoge´ne´ite´s pourraient affecter l’e´volution cosmolo-
gique si leur e´volution est traite´e correctement. Les non-line´arite´s des e´quations d’Einstein
prennent de l’importance lorsque l’on regarde a` de petites e´chelles.
Un proble`me souleve´ par Ellis et al.[15] est que les moyennes spatiale et temporelle ne com-
mutent pas. Prenons l’exemple d’un e´le´ment de volume pre´sentant des sur-densite´s. Deux
cas se pre´sentent : les sur-densite´s sont moyenne´es, et on calcule l’e´tat de la moyenne au
bout d’un temps t, ou, on calcule l’e´tat des sur-densite´s au bout du temps t et on moyenne
a` ce moment la` les sur-densite´s. Les deux e´tats finaux vont eˆtre diffe´rents, et cela a pu eˆtre
ve´rifie´ avec des simulations a` N-corps (voir Buchert et al.comme re´fe´rence [16]). La pre´sence
d’inhomoge´ne´ite´s a` petite e´chelle peut modifier l’e´volution de la me´trique de fond gouvernant
l’e´volution cosmique. C’est ce qu’on appelle les ’re´troactions’ ou ’backreactions’. L’explication
intuitive de´veloppe´e par Ellis [15] permet de comprendre l’effet. Conside´rons deux e´tapes, M,
correspondant a` prendre la moyenne spatiale, et T, correspondant a` l’e´volution temporelle.
Prenons deux e´chelles spatiales note´es L1 et L2, avec L2 > L1. Les deux e´tapes sont de´crites
de la fac¸on suivante :
– T consiste a` calculer l’e´quation d’Einstein pour l’e´chelle i : Eiµν := G
i
µν − 8πGc4 T iµν .
– M consiste a` prendre la moyenne spatiale de la me´trique et du tenseur e´nergie-impulsion :
< g1µν >= g
2
µν et < T
1
µν >= T
2
µν .
La de´composition de la me´trique g1µν en une me´trique de fond g˜
1
µν et en me´trique de pertur-
bation h1µν n’est pas unique. De plus, en ge´ne´ral la de´rive´e ne commute pas avec la moyenne,
c’est-a`-dire ∂j〈g〉 *= 〈∂jg〉, des termes supple´mentaires non-line´aires apparaissent dans le cal-
cul de Eiµν . En d’autres termes M(T(g
1
µν)) *= T(M(g1µν)) et si l’e´quation d’Einstein est vraie
pour l’e´chelle L1, c’est-a`-dire E
1
µν = 0, alors E
2
µν n’est en ge´ne´ral pas nul. Par conse´quent,
un terme supple´mentaire apparaˆıt dans l’e´quation d’Einstein a` l’e´chelle L2, plus grande que
l’e´chelle L1 :
G2µν = 8πGT
2
µν + E
2
µν .
Le terme additif a e´te´ mis a` droite de l’e´quation d’Einstein car on l’a interpre´te´ comme une
contribution de matie`re supple´mentaire, mais il aurait pu eˆtre place´ a` gauche, auquel cas il
aurait e´te´ vu comme un terme ge´ome´trique modifiant la courbure. Cette description pure-
ment qualitative montre qu’il est possible de ge´ne´rer l’acce´le´ration de l’expansion de l’Uni-
vers par les inhomoge´ne´ite´s a` petites e´chelles. Les cosmologistes ont l’habitude de moyenner
les quantite´s scalaires, comme les sur-densite´s, afin de pouvoir e´tudier statistiquement leurs
e´volutions, et ajustent les observables avec des mode`les ne prenant pas en compte les termes
additifs dus aux inhomoge´ne´ite´s. Or ajuster des donne´es expe´rimentales avec un mauvais
mode`le peut mener a` une interpre´tation des donne´es errone´e. Les recherches sur ces mode`les
sont encore en plein de´veloppement, et pour l’instant, il n’y a pas encore matie`re a` confronter
ces mode`les aux observations.
1.2.4 Constante cosmologique
Lors de l’e´laboration de sa the´orie, Einstein a introduit une constante dans son e´quation
(cf 1.1) afin de rendre compte d’un univers qu’il pensait statique. Elle a e´te´ supprime´e par la
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suite lorsqu’il a e´te´ montre´ que l’Univers e´tait dynamique. Aujourd’hui, les mesures montrent
que l’Univers est en expansion acce´le´re´e, et le retour de la constante cosmologique est a` l’ordre
du jour. En effet, un terme proportionnel a` la me´trique dans l’e´quation d’Einstein a pour
e´quation d’e´tat effective p = −ρ. La constante cosmologique Λ serait alors une nouvelle
constante de la physique a` l’instar de la vitesse de la lumie`re dans le vide ou de la constante
de gravitation. C’est pour l’instant l’explication la plus simple, et par conse´quent, la plus
se´duisante permettant de rendre compte de l’acce´le´ration de l’expansion de l’Univers. Ce-
pendant, l’un des arguments contre la constante cosmologique vient de l’inflation. Dans le
mode`le inflationnaire, qui semble de nos jours eˆtre le meilleur permettant d’interpre´ter nos
observations, notre Univers a de´ja` subi une phase d’expansion acce´le´re´e. Il est cependant
impossible que la valeur de la constante cosmologique qui permet d’expliquer l’expansion
acce´le´re´e aujourd’hui puisse ge´ne´rer une telle phase d’inflation. La relation entre les deux
phases d’expansion acce´lere´e qu’a connu l’Univers n’est cependant pas claire.
1.2.5 L’e´nergie du vide
Outre les mode`les d’e´nergie noire e´voque´s pre´ce´demment, les fluctuations quantiques du
vide pourraient e´galement reproduire l’effet d’un ’fluide’ d’e´quation d’e´tat effective p = −ρ.
Il est cependant dangereux d’e´voquer les fluctuations quantiques comme ’le proble`me de la
constante cosmologique’, car elles n’ont a priori rien a` voir avec l’e´quation d’Einstein. Cepen-
dant, il est vrai que les fluctuations quantiques du vide demeurent un ve´ritable proble`me. Elles
refle`tent la cre´ation de paires particule-antiparticule dans le vide durant un instant tre`s bref.
Ce phe´nome`ne est une conse´quence du principe d’incertitude d’Heinsenberg ∆t∆E ≤ !/2.
Si ∆t est suffisamment petit, ∆E peut eˆtre assez grand pour donner naissance a` des parti-
cules. Cet effet induit notamment, pour le champ e´lectromagne´tique, l’effet Casimir, observe´
expe´rimentalement par Sparnaay en 1957 [17]. L’e´nergie du vide, ou e´nergie de point ze´ro
n’est pas importante pour des expe´riences en laboratoire, mais a` grande e´chelle, lorsque la
gravite´ intervient, la re´fe´rence en e´nergie devient une valeur primordiale. En effet, une e´nergie
nulle implique une courbure nulle tandis qu’une e´nergie non-nulle courbe l’espace-temps. Ed-
dington (1939) et Lemaˆıtre (1934) ont propose´ que la densite´ d’e´nergie noire s’e´crive comme
la somme de la densite´ d’e´nergie du vide ρvac, l’e´tat de plus basse e´nergie, et d’une compo-
sante que l’on appelle la constante cosmologique nue note´e Λ0. La densite´ d’e´nergie observe´e
est alors :
ρobsΛ = ρΛ0 + ρvac .
Essayons d’e´valuer le terme ρvac. Classiquement, une particule de´crite par la me´canique quan-
tique est mode´lise´e par un oscillateur harmonique. On peut montrer que l’e´nergie pour le
niveau n est En = !ω(n +
1
2). Son e´nergie de point ze´ro !ω/2 = hck/2 n’est par conse´quent
pas nulle. Il en est de meˆme en the´orie des champs quantiques, ou` un champ peut eˆtre
de´crit comme une collection infinie d’oscillateurs harmoniques. Un champ quantique permet
la cre´ation et l’annihilation de particules en tout point de l’espace. Ainsi, si l’on calcule la
somme des e´nergies de point ze´ro, e´gale a` la somme sur l’espace des impulsions de l’e´nergie du
point ze´ro du champ lui-meˆme, elle sera infinie. Si l’on introduit un cutoff la densite´ d’e´nergie
s’e´crit, pour le champ i alors comme :
ρivac ∝
h
c
∫ kc,i
0
kdk3 ,
=⇒ ρivac ∝
h
c
k4c,i .
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La borne supe´rieur kc,i correspond a` la limite du vecteur d’onde (ou e´nergie) au-dela` de la
laquelle la the´orie n’est plus valide. En ce qui concerne la the´orie e´lectro-faible (EW), la masse
du boson de Higgs ≈ 200 GeV constitue l’e´chelle d’e´nergie a` laquelle la brisure de syme´trie
e´lectro-faible se fait, c’est-a`-dire lorsque le boson de Higgs acquiert une valeur moyenne dans
le vide. Au-dela` de cette e´nergie, les champs fermioniques et le champ bosonique Z et W±
sont sans masse. A cette e´chelle d’e´nergie, ρEWvac ≈
(
200 GeV/c2
)4 ( c
h
)3
(ou` k ≈ mc/h). La
syme´trie chirale de l’interaction forte semblerait eˆtre brise´e a` une e´chelle ≈ 0.3 GeV, ce qui
implique ρQCDvac ≈
(
0.2 GeV/c2
)4 ( c
h
)3
.
On pourrait poursuivre la liste, en conside´rant par exemple l’e´chelle de grande unification
(GUT) a` laquelle les constantes d’interaction e´lectro-faible et forte ont la meˆme valeur, les
interactions forte et e´lectro-faible sont alors une seule et meˆme force. Cependant, pour avoir
un ordre de grandeur plus re´aliste, il faut conside´rer l’e´chelle en e´nergie pour laquelle la the´orie
des champs et la the´orie de la relativite´ ge´ne´rale ne sont plus valides ; c’est l’e´chelle de Planck.
A cette e´chelle la gravite´ doit eˆtre traite´e de manie`re quantique. Ainsi, la majeure contribution
vient de l’e´chelle de Planck, avec ρPlvac ≈
(
1019 GeV/c2
)4 ( c
h
)3
, soit ρPlvac ≈ 1.5 1091 g.cm−3.
Or comme on l’a e´voque´ plus haut, ρobs
Λ
= ρΛ0 + ρ
Pl
vac et ρ
obs
Λ
≈ 10−29 g.cm−3, cela entraˆıne
qu’il faudrait une valeur de ρΛ0 e´tonnamment proche de ρ
Pl
vac pour que la densite´ volumique
observe´e ρobs
Λ
soit 120 ordre de grandeur plus faible que ρPlvac. C’est le fameux proble`me de fine
tuning, qui laisse penser que l’expansion acce´le´re´e de l’Univers n’est pas due aux fluctuations
quantiques du vide. La valeur de la densite´ volumique des fluctuations quantiques du vide
reste un ve´ritable proble`me car la valeur observe´e si petite n’est pas justifiable par la the´orie
quantique des champs. Il est plus simple d’imaginer un me´canisme hypothe´tique permettant
de de´coupler les fluctuations quantiques de la gravite´ et d’avoir ainsi ρvac = 0.
Le principe anthropique
D’un point de vue de la physique des particules, il n’y a pas encore de me´canisme per-
mettant d’expliquer le fait que l’on n’observe pas la valeur pre´vue de ρvac, sauf dans le cas
ou` il existerait une valeur de Λ0 telle qui aurait pour effet de contre-balancer les fluctuations
quantiques du vide. Mais comment expliquer la valeur que doit avoir Λ0 pour que ρΛ0 et ρvac
soient si bien ajuste´es. Steven Weinberg [18] tenta avec des arguments relativement simple,
de de´duire la valeur de ρΛ. Il montra que pour qu’il puisse exister un univers dans lequel la
vie est possible, il faut que la densite´ volumique d’e´nergie noire soit faible. En effet, pour
que les galaxies aient pu se former, il fallait que ρΛ soit nettement plus petite que ρm au
moment de la formation des galaxies, ce qui entraˆıne ρΛ < 200ρm a` un redshift de l’ordre
de 5, ou` ρΛ < 500ρm aujourd’hui. Cela se comprend intuitivement car de`s que la constante
cosmologique domine, c’est-a`-dire que l’expansion de l’Univers acce´le`re, les structures cessent
d’e´voluer. Cette limite supe´rieure calcule´e par Weinberg est seulement 500 fois plus grande
que la valeur observe´e ρobs
Λ
, elle reste donc tre`s faible. Ainsi, l’existence de la vie et notre
pre´sence, nous permet d’effectuer une mesure de la valeur de ρΛ. Et la valeur pre´dite par
Weinberg est en effet compatible avec la valeur mesure´e. La de´marche de Weinberg est un ar-
gument s’inscrivant dans le principe anthropique faible, consistant a` chercher les contraintes
qui doivent eˆtre impose´es aux lois physiques pour permettre l’apparition de la vie. La va-
leur des diffe´rentes constantes de la physique, par exemple la constante de structure fine, ou
encore la constante gravitationnelle ont des valeurs telles que l’Univers puisse eˆtre observe´
par l’homme. Le principe cosmologique (ou principe de me´diocrite´), e´nonc¸ant que nous ne
vivons pas dans une zone particulie`re de l’Univers, serait alors mis en de´faut, puisque notre
existence meˆme doit eˆtre cohe´rente avec un univers permettant la vie. Ceci nous ame`ne a`
conside´rer la possibilite´ qu’il puisse exister un grand nombre de vides quantiques possibles,
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comme pre´dit par la the´orie des cordes. A chaque vide quantique correspond une valeur de
ρvac. La valeur de ρΛ0 serait traite´e comme une variable ale´atoire pouvant prendre diffe´rentes
valeurs. Nous existerions dans un univers parmi d’autres, tel que ρΛ0 est tre`s proche de ρvac
en valeur absolue. L’inflation ge´ne´rerait le Multivers, comprenant un grand nombre, voir une
infinite´ d’univers posse´dant chacun un jeu de valeurs de constantes fondamentales de la phy-
sique. Il y aurait une probabilite´ non nulle qu’il existe certains univers posse´dant des lois
de la physique (ou constantes fondamentales) proches de celles que l’on observe, permettant
ainsi l’existence de la vie.
L’ide´e qu’il existerait un multivers e´merge de plusieurs the´ories. On peut mentionner la
the´orie des cordes et surtout son de´veloppement, la M-the´orie, tentant d’unifier les 4 forces a`
l’e´chelle de Planck. Elle permettrait l’existence de 10500 valeurs de ρvac. D’ou` vient ce nombre
gigantesque ? En M-the´orie, l’espace ne serait plus a` 4 dimensions, mais a` 11. Les 7 dimen-
sions supple´mentaires seraient compactife´es, c’est-a`-dire que ce ne sont pas des dimensions
infinies. Le processus de compactification implique des centaines de variables (appele´es aussi
modules) dont de´pendent les constantes fondamentales de la physique. Comme il existe un
grand nombre de manie`res de compactifier ces dimensions supple´mentaires, il existe potentiel-
lement un grand nombre de vides quantiques diffe´rents, avec pour chacun, une valeur de ρΛ0 .
Cette description simplifie´e est appele´e le ’string landscape’, et fournit un cadre the´orique
dans lequel l’existence de notre Univers est associe´e a` une probabilite´ force´ment non nulle.
L’existence d’un multivers est cependant soumis a` des critiques, dont certaines sont expose´es
ici :
– Nos observations e´tant limite´es a` notre propre Univers, il n’est pas possible de ve´rifier
l’existence d’autres univers. Cette critique peut eˆtre mise a` mal, car supposons qu’une
the´orie pre´disant l’existence d’un multivers puisse eˆtre teste´e par certaines observables
alors ces tests constitueraient une preuve de la validite´ ou non de la the´orie, et par
conse´quent, une preuve indirecte de l’existence d’un multivers. Cependant, dans le cadre
de la M-the´orie, il n’a pas encore de pre´dictions pouvant eˆtre teste´es expe´rimentalement.
– L’existence d’un grand nombre, voire d’une infinite´ d’univers pour expliquer notre
propre Univers est contraire au principe de parcimonie qui e´nonce qu’il ne faut mul-
tiplier les entite´s au-dela` de ce qui est ne´cessaire. Or Max Tegmark, fervent de´fenseur
du mode`le du Multivers, argua qu’un ensemble d’entite´s est parfois plus simple qu’une
entite´ seule. Par exemple, l’ensemble des solutions d’une e´quation est un ensemble
posse´dant plus de syme´tries qu’une solution particulie`re.
Le de´bat concernant le Multivers est a` la fois riche et vif. Des argumentations aussi bien
physiques que philosophiques sont de´veloppe´es pour ou contre la validite´ du Multivers. Le
de´bat a pris une place d’importance en physique et particulie`rement en cosmologie, tant il
soule`ve la question du rapport entre l’homme et la nature qu’il tente de de´crire.
1.3 Reconstruction de l’e´nergie noire
Nous avons vu dans la partie 1.2 quelques mode`les permettant d’expliquer l’acce´le´ration
de l’expansion de l’Univers, il en existe cependant de nombreux autres. Face au nombre im-
portant de mode`les, ayant chacun leurs propres motivations physiques, il semble que les tester
tous soit long et laborieux. C’est pour cette raison qu’il est pre´fe´rable d’e´tudier les proprie´te´s
de l’e´nergie noire d’une manie`re qui soit inde´pendante du mode`le. Il y a principalement deux
manie`res de proce´der, d’une part avec une reconstruction directe des parame`tres d’e´nergie
noire et d’autre part en parame´trisant l’e´quation d’e´tat de l’e´nergie noire. Pour de plus amples
de´tails sur ce qui suit, le lecteur est renvoye´ a` l’article de revue de Sahni et Starobinsky [19].
28CHAPITRE 1. LE MODE`LE STANDARD COSMOLOGIQUE ET L’E´NERGIE NOIRE
1.3.1 Reconstruction directe
Il est possible d’exprimer la densite´ volumique et la pression de l’e´nergie noire en fonc-
tion du redshift. Sachant que l’e´nergie noire est dominante aujourd’hui, et que la densite´ de
rayonnement est ne´gligeable (ρr,0 = 0), l’e´quation de Friedmann 1.6 implique que :
ρΛ,0 =
3H2
8πG
(1− Ωm,0) . (1.27)
La seconde e´quation de Friedmann 1.8 peut s’e´crire en fonction du parame`tre de de´ce´le´ration,
(comme pm = 0 et que wΛ = 0) on obtient :
pΛ =
H2
4πG
(q − 1
2
) . (1.28)
Le parame`tre de l’e´quation d’e´tat de l’e´nergie noire s’obtient en divisant l’e´quation 1.27 par
1.28, soit :
wΛ =
2q − 1
3(1− Ωm,0) . (1.29)
Le changement de variable z = x − 1 permet d’exprimer wΛ en fonction du parame`tre de
Hubble. En effet, q s’e´crit comme :
q =
H ′
H
x− 1 ,
=⇒ q = d lnH
dx
x− 1,
ou` le prime correspond a` la de´rive´e par rapport a` x, et H˙ = −H ′Hx. Cela conduit a` l’ex-
pression :
wΛ =
(2x/3)d ln Hdx − 1
1− (H0H )2 Ωm,0(t0)x3 .
L’expression de ρΛ, pΛ et wΛ ne´cessite de connaˆıtre l’e´volution du parame`tre de Hubble en
fonction du redshift. Pour cela, nous disposons principalement de 3 mesures : la distance
de luminosite´, la distance de diame`tre angulaire et la distance r(t0). Chacune de ces trois
mesures sont des inte´grales de H. Cela implique notamment que :
H(z) =
[
d
dz
(
dL(z)
1 + z
)]−1
.
La mesure de dL est entache´e d’incertitude, par conse´quent l’estimation de H sera bruite´e,
et celle de wΛ(z) le sera encore davantage. Notons e´galement que d’apre`s l’e´quation 1.29
l’expression de wΛ est fortement de´pendante de Ωm,0. L’incertitude de mesure de Ωm,0 affecte
plus profonde´ment la reconstruction de wΛ que celle de H.
On peut montrer qu’une autre manie`re de reconstruire le parame`tre de Hubble H, et wΛ,
peut eˆtre de´duite de l’e´volution des sur-densite´s de matie`re. Ces inhomoge´ne´ite´s peuvent eˆtre
e´crite comme :
δ =
ρ− ρ0
ρ0
,
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ou` ρ0 est la densite´ moyenne (moyenne´e sur l’espace). On montrera dans la partie 1.4.2 sur
l’e´volution des perturbations que l’e´quation re´gissant l’e´volution de la perturbation δ est :
δ¨ + 2H δ˙ − 4πGρmδ = 0 . (1.30)
On peut montrer que cette e´quation permet d’exprimer H en fonction de δ :
H(z) = H(0)
[
(1 + z)2δ′2(0)
δ′2(z)
− 3Ωm(t0)(1 + z)
2
δ′2(z)
∫ z
0
δ|δ′|
1 + z
dz
]1/2
,
ou` le prime e´quivaut a` ddz . La densite´ de matie`re aujourd’hui peut e´galement eˆtre exprime´e
en fonction des perturbations de densite´ :
Ωm,0 = δ
′2(0)
(
3
∫ ∞
0
δ|δ′|
1 + z
dz
)−1
.
La de´monstration peut eˆtre trouve´e dans [20]. Il est peu probable que les prochaines cam-
pagnes de mesures des grandes structures (Large Scale Survey) permettent d’e´valuer δ pour
de grands redshifts, mais a` bas redshifts, elles permettront certainement de mesurer H par
le biais des inhomoge´ne´ite´s de densite´.
On dispose donc de deux me´thodes permettant de mesurer indirectement H(z), et par
conse´quent wΛ : a` travers les mesures de dL(z) et δ(z). Ces deux mesures doivent eˆtre uti-
lise´es comme test de ve´rification. Notons que ce qui a e´te´ dit pre´ce´demment est valable si
la nature de l’e´nergie noire n’est pas de type ’ge´ome´trique’. En effet, il faut que l’e´nergie
noire soit minimalement couple´e a` la gravite´ pour que l’e´quation 1.30 des perturbations de
densite´ de matie`re reste valable. Dans le cas ou` l’e´nergie noire est couple´e a` la gravite´, les
deux sondes, les mesures de distance du type dL et les mesures d’inhomoge´ne´ite´ de densite´ de
matie`re δ doivent eˆtre utilise´es pour reconstruire les parame`tres d’e´nergie noire de manie`re
non-ambigue¨.
En pratique, nous avons vu que H constitue la de´rive´e premie`re d’une mesure bruite´e, par
conse´quent, wΛ constitue une de´rive´e seconde de donne´es bruite´es. De plus, comme dL n’est
connue que pour certains redshifts, ou tranches de redshift, il n’est donc pas possible d’en
prendre les de´rive´es pour tout z. Une proce´dure de lissage est ne´cessaire pour que H soit une
fonction continue de z. Cela peut eˆtre fait de deux manie`res : par reconstruction parame´trique
ou non-parame´trique. La premie`re me´thode consiste a` supposer que dL, H et wΛ e´voluent suf-
fisamment lentement pour pouvoir les approcher par une fonction continue, appele´ ’ansatz ’,
de´pendant d’un nombre re´duit de parame`tres. Le lissage non-parame´trique, quant a` lui, est
un proce´de´ consistant a` ajuster par morceaux dL avec un ensemble de fonctions de base. Nous
nous concentrerons seulement sur la reconstruction parame´trique de l’e´nergie noire.
1.3.2 Reconstruction parame´trique
Distance luminosite´
Une premie`re manie`re est de parame´triser la distance luminosite´ directement. Il existe
plusieurs parame´trisations possibles. La plus simple est le de´veloppement en se´rie de Taylor
de dL :
dL(z)
1 + z
=
N∑
i=0
αiz
i ,
⇔
∫ z
0
dz
H(z)
=
N∑
i=0
αiz
i ,
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ou` les αi sont les coefficients de Taylor. Le de´faut de cette parame´trisation est que pour bien
de´terminer H et wΛ, il faut prendre un grand nombre de coefficients. Or une parame´trisation
est efficace si elle reproduit l’e´volution de la grandeur que l’on conside`re, avec le nombre de
parame`tres le plus petit possible. C’est pour cette raison que l’ansatz de Pade` a e´te´ propose´
(cf Saini et al.[21]) :
H0dL(z)
1 + z
= 2
[
A1 − 1−A1
√
x + x
2−A1 −A2 −A3 + A2
√
x + A3x
]
, avec x = 1 + z .
Cette parame´trisation reproduit exactement un univers avec Ωm = 1 et un univers avec
ΩΛ = 1. Notre Univers est entre les deux.
Densite´ volumique
Parame´triser la densite´ volumique d’e´nergie noire a e´te´ propose´e par Sahni et al.[22]. La
densite´ volumique ρΛ = A1 + A2x + A3x
2 avec x = 1 + z, entraˆınant la forme suivante pour
le parame`tre de Hubble :
H(x) = H0
[
Ω0,mx
3 + A1 + A2x + A3x
2
]1/2
, (1.31)
ou` le ze´ro correspond a` la valeur aujourd’hui. Cette e´quation peut eˆtre obtenue en conside´rant
l’e´quation 1.7, avec le terme de rayonnement Ω0,r(1+z)
−4 ne´gligeable pour de petits redshifts.
Pour avoir l’expression de dL il suffit de remplacer 1.31 dans l’e´quation 1.14. Pour un univers
pourvu d’une constante cosmologique, c’est-a`-dire wΛ = −1, ΩΛ = ΩΛ,0, on voit donc que
cette parame´trisation redonne exactement H, avec A2 = A3 = 0.
Equation d’e´tat
Enfin, il est possible de parame´triser l’e´quation d’e´tat de l’e´nergie noire, c’est-a`-dire le
parame`tre wΛ. Supposons que wΛ soit parame´trise´ par des coefficients αi et des fonctions de
z, tels que wΛ = w(z,αi), l’expression du parame`tre de Hubble s’e´crit alors en fonction de
w(z,αi). En effet, l’e´quation de Friedmann 1.7, dans un univers plat, donne :
H2(z) = H20
[
Ωm,0(1 + z)
3 + ΩX,z
]
.
Le terme ΩX,z est tel que :
ΩX,z = ΩX,0 exp
[
3
∫ z
0
(1 + w(z′,αi))
dz′
1 + z′
]
.
Or, comme les observations tendent a` montrer que l’Univers est plat, on peut remplacer ΩX,0
par 1− Ωm,0. La parame´trisation CPL de Chevalier, Polarski [23], et Linder [24] ne posse`de
que deux parame`tres w0 et w1 :
w = w0 + w1
z
1 + z
.
Le parame`tre w0 repre´sente l’e´quation d’e´tat aujourd’hui, tandis que w1 encode la de´pendance
temporelle. Le Dark Energy Task Force4 a adopte´ la parame´trisation CPL pour comparer et
4Dark Energy Task Force est un comite´ de scientifiques ayant pour objectif de conseiller les agences de
financement ame´ricaines, telle que le DOE (Departement of Energy), la NSF (National Science Fundation).
Son rapport remis en 2006 (cf [25]) a permis aux agences d’identifier les actions permettant de garantir un
de´veloppement rapide et concerte´ des expe´riences permettant de comprendre la nature de l’e´nergie noire.
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e´valuer les sondes de l’e´nergie noire.
Les parame´trisations que nous venons d’e´voquer reproduisent correctement les mode`les d’e´nergie
noire pour lesquels le parame`tre wΛ varie peu avec z. Cependant, lorsque wΛ pre´sente de ra-
pides variations, ces parame´trisations ne sont plus adapte´es. Pour reme´dier a` ce proble`me,
une parame´trisation type sigmo¨ıde a e´te´ propose´ par Bassett et al.[26] :
w(z) = wi +
wf − wi
1 + exp
[
z−zt
∆
] ,
ou` wi correspond a` l’e´quation d’e´tat aujourd’hui, wf correspond a` l’e´quation d’e´tat pour de
grands redshifts, zt correspond au redshift de transition, et ∆ est la largeur de la marche,
pour passer de wi a` wf . Cette fonction reproduit une unique variation de l’e´quation d’e´tat. Il
existe d’autres parame´trisations, e´crites sous forme de fonctions cosinus ou sinus permettant
de reproduire une e´quation d’e´tat oscillante.
1.4 Dynamique de la formation des structures et spectre de
puissance de la matie`re
Pour ce qui suit, le lecteur peut trouver d’avantage d’explications dans l’ouvrage e´crit par
J.A Peacock, Cosmological Physics, [27], l’article de revue du meˆme auteur [28], l’article de
revue de Peter Coles [29], et la the`se de Jessica De´mocole`s [30]. Dans cette partie, on tentera
d’expliquer rapidement l’origine des perturbations de densite´ de matie`re, puis on de´crirera
leur e´volution dans le temps.
1.4.1 Un mot sur les perturbations primordiales
L’e´tude des perturbations permet de comprendre la formation des galaxies. En effet, ces
dernie`res sont le fruit des perturbations de densite´ dans le plasma primordial. D’ou` viennent
ces perturbations primordiales ? Leur origine est peu connue, mais elles viennent certainement
des phe´nome`nes physiques durant la phase d’inflation. Le mode`le d’inflation est maintenant
le meilleur candidat permettant de re´soudre certains proble`mes comme celui de l’horizon
ou encore celui de la platitude. Le premier proble`me est qu’il n’y a pas, a priori, de raison
que des re´gions causalement de´connecte´es se retrouvent avec les meˆmes proprie´te´s. Un calcul
simple montre que lors de la dernie`re diffusion, les re´gions causalement en contact e´taient
se´pare´es d’une taille angulaire d’environ 1 degre´ aujourd’hui. Or, comme il a e´te´ e´voque´
pre´ce´demment, le fond diffus cosmologique pre´sente une tempe´rature de corps noir constante
a` 10−5 pre`s, dans toutes les re´gions du ciel. On pense donc que ces re´gions ont e´te´ en contact
causal a` un moment donne´. Quant au proble`me de la platitude, nous observons que l’Univers
est plat, c’est-a`-dire que sa densite´ est proche de la densite´ critique. Or cet e´tat n’est pas
stable. Sachant que Ωk = −kc2/a2H2, et que a e´volue comme t1/2 (t2/3) dans la phase
domine´e par le rayonnement (par la matie`re resp.), il a fallu que |Ωk(trec) − 1| ≈ t2/3rec . En
d’autres termes, Ωk a eu une valeur extraordinairement proche de ze´ro pour qu’aujourd’hui,
on observe Ωk,0 ≈ 0. Afin de re´soudre ces deux proble`mes ainsi que d’autres non e´voque´s
ici, Alan Guth en 1980 [31] a propose´ le sce´nario inflationnaire. En quelques mots, l’inflation
est un me´canisme permettant une augmentation exponentielle du facteur d’e´chelle a avec
le temps, a` une e´poque pre´ce´dant l’aire domine´e par le rayonnement. Un univers, posse´dant
uniquement un terme de constante cosmologique ΩΛ et un terme de courbure, voit son facteur
d’e´chelle augmenter exponentiellement : a(t) ≈ eHt avec H constant. En d’autres termes, le
facteur d’e´chelle suit une croissance exponentielle, tandis que la taille de l’horizon causal suit
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une croissance line´aire, donc beaucoup moins importante. L’horizon causal, de´fini comme la
longueur maximale parcourue par un photon e´mis au temps ti est capable d’eˆtre observe´ au
temps t :
dH(t) = a(t)
∫ t
ti
cdt′
a(t′)
. (1.32)
Dans le cas de l’inflation, la taille de l’horizon e´volue en 1/H × e−Ht ≈ (aH)−1, c’est-a`-dire
qu’en remontant dans le passe´, l’horizon e´tait bien plus grande qu’au moment du de´couplage.
Un me´canisme stoppant cette augmentation exponentielle est cependant ne´cessaire. Un des
mode`les d’inflation est celui du champ scalaire d’inflaton φ. Un paralle`le peut eˆtre fait avec
les mode`les d’e´nergie noire a` champ scalaire. Pour obtenir une e´volution exponentielle du
facteur d’e´chelle, il faut que le champ soit en roulement lent dans son potentiel. Des fluctua-
tions quantiques du champ d’inflaton, lorsque celui-ci est en haut de son potentiel, seraient
responsables de l’origine des sur-densite´s de matie`re primordiales. Sans entrer dans les cal-
culs, pour les modes de perturbation scalaire δφ de taille spatiale λ ∝ 1/k >> 1/aH ou` k
est le vecteur d’onde dans l’espace de Fourier, la physique causale ne s’applique pas. Durant
l’inflation, de plus en plus de modes sortent de l’horizon. Ces modes sont dits ’gele´s’, car
lorsqu’ils sortent de l’horizon, ils cessent d’e´voluer. On verra dans la suite, qu’un mode sorti
de l’horizon croˆıt. En fin d’inflation, l’horizon est si grand que presque tous les modes ont
λ >> RH . Cela produit le spectre de puissance des perturbations scalaires qui est presque
invariant d’e´chelle, c’est-a`-dire que :
Pφ(k) ∝ kns ,
ou` ns est l’indice spectral scalaire proche de 1. Le spectre de puissance met en lumie`re la
croissance des diffe´rents modes les uns par rapport aux autres. Dans de nombreux mode`les
viables, ns ≈ 1 et le spectre des fluctuations primordiales est invariant d’e´chelle. Ceci nous
montre que tous les modes e´voluent de la meˆme manie`re, il n’y a pas d’e´chelle privile´gie´e.
Les fluctuations du champ scalaire d’inflaton se traduisent directement en fluctuations sur
la densite´ de matie`re pre´sente en fin d’inflation, lorsque les modes re´-entrent dans l’horizon.
En effet, dans ce sce´nario, les particules du mode`les standard de la physique des particules
sont le fruit de la de´sinte´gration du champ d’inflaton. En admettant par la suite que des
fluctuations primordiales sont a` l’origine des fluctuations des sur-densite´s de matie`re qui ne
peuvent pas eˆtre d’origine classique, voyons comment ces dernie`res e´voluent avec le temps.
1.4.2 La dynamique des perturbations de densite´ de matie`re
Les forces mises en jeu dans la dynamique des perturbations de densite´ de matie`re sont la
force attractive de gravitation, et la force re´pulsive de pression du fluide. Il y a une compe´tition
entre ces deux forces, et intuitivement, on imagine que plus une sur-densite´ de matie`re δρ > 0
est grande, plus la matie`re autour sera attire´e, plus δρ augmente. La limite pour laquelle ce
phe´nome`ne commence a` exister, c’est-a`-dire ou` la force de pression ne contre-balance plus
la force de gravite´, est connue sous le nom de longueur de Jeans. Conside´rons une sur-
densite´ positive sphe´rique de matie`re δρ > 0 de rayon λ, pour qu’il y ait effondrement
gravitationnel, il faut que le potentiel gravitationnel soit supe´rieur a` l’e´nergie cine´tique des
particules composant le fluide :
Gρλ3
λ
> c2s ,
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ou` cs est la vitesse du son de´finie par l’e´quation 1.19. La longueur de Jeans λJ est donc e´gale
a` :
λJ =
cs√
Gρ
.
Essayons de comprendre de manie`re plus quantitative la dynamique des perturbations dans
un fluide non relativiste, et ne subissant pas de collision. Un tel fluide est gouverne´ par la
me´canique Newtonienne. Les e´quations d’Euler, de conservation de l’e´nergie et de Poisson
qui re´gissent l’e´volution temporelle et spatiale de la pression p, de la densite´ ρ, de la vitesse
du fluide -v et du potentiel gravitationnel Φ, s’e´crivent :
D-v
Dt
= −1
ρ
-∇p− -∇Φ , (1.33)
Dρ
Dt
= ρ-∇.-v ,
∆Φ = 4πGρ ,
ou` la de´rive´e totale est D/Dt = ∂/∂t + -v.-∇. Dans le cas d’un univers homoge`ne, ou` ρ0 ne
de´pend pas des coordonne´es d’espace et -v0 = H-x, la seconde e´quation de 1.33 devient ρ˙0 =
−3Hρ0. Les perturbations du fluide peuvent eˆtre exprime´es comme des petites fluctuations
autour d’une solution homoge`ne (ρ0, p0,-v0,Φ0), de sorte que :
ρ = ρ0 + δρ , (1.34)
p = p0 + δp0 ,
-v = -v0 + δ-v ,
Φ =Φ 0 + δΦ .
Inse´rant 1.34 dans 1.33, et en ne gardant que les termes d’ordre 1 en δ, on obtient :
d
dt
δ-v = − 1
ρ0
-∇δp− -∇δΦ− (δ-v.-∇)-v0 , (1.35)
dδ
dt
= −-∇δ-v ,
∆δΦ =4 πGρ0δ ,
ou` l’on a pose´ :
δ =
δρ
ρ0
.
Afin de se´parer l’effet de l’expansion de l’Univers du mouvement propre du fluide, il est
inte´ressant de travailler en coordonne´es comobiles -r = -x/a(t). La vitesse comobiles -u est telle
que :
-v = a(t)-u .
Ainsi, l’ope´rateur gradient se transforme : -∇x = 1/a(t) × -∇r. Les e´quations 1 et 2 de 1.35,
deviennent :
-˙u + 2
a˙
a
-u =
-g
a
− 1
ρ0
-∇δp , (1.36)
δ˙ = −-∇.-u ,
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ou` (δ-v.-∇)-v0 = Hδ-v, et ou` l’on a pose´ -g = -∇δΦ/a.
Conside´rons les ondes planes solutions de l’e´quation 1 de 1.36. Pour un unique mode, on a
δ ∝ exp
(
−i-k.-r
)
, ou` -k est le vecteur d’onde comobile. La de´pendance temporelle est porte´e
par l’amplitude de l’onde. L’e´quation re´gissant la partie temporelle de l’onde plane est obtenue
en prenant la de´rive´ temporelle de la seconde e´quation de 1.36, et en prenant la divergence
de la premie`re e´quation, ce qui conduit a` :
δ¨ + 2
a˙
a
δ˙ + δ
(
c2sk
2
a2
− 4πGρ0
)
= 0 . (1.37)
Notons qu’avec une me´trique statique, l’amplitude de δ est donne´e par :
δ(t) = e±ωt, avec ω2 = 4πGρ0 − c2sk2 .
Lorsque le terme de droite de la seconde e´galite´ est ne´gatif, il vient un nombre complexe i dans
l’expression de la pulsation ω, et la solution est oscillante. Dans le cas inverse, l’instabilite´
δ croˆıt exponentiellement. La transition entre les deux re´gimes se fait pour la longueur de
Jeans : λJ = 2π/kJ = cs
√
πGρ0 .
Dans la cas ou` la me´trique n’est pas statique, notons que la longueur de Jeans varie avec
le temps puisque ρ0 de´pend du facteur d’e´chelle. Ainsi, un mode donne´ pourra passer d’un
comportement croissant a` un comportement oscillant. Avec le temps, la longueur de Jeans
augmente, autrement dit, les structures d’e´chelle de plus en plus grande vont se mettre a`
osciller lorsqu’elles atteignent une taille infe´rieure a` la longueur de Jeans.
De manie`re ge´ne´rale, il y a plusieurs espe`ces pre´sentes, comme par exemple les photons, les
baryons et la matie`re noire. Il est cependant inte´ressant d’examiner les solutions pour un
univers domine´ soit par le rayonnement et soit par la matie`re.
Lorsque le rayonnement ou la matie`re domine
Lorsque c’est le rayonnement qui domine, les e´quations 1.33 et celles qui en de´coulent
ne sont plus valables car pour les obtenir, nous avions fait l’hypothe`se que le fluide pouvait
eˆtre traite´ de manie`re Newtonienne. Lorsque le rayonnement domine, ce n’est pas le cas, et
les perturbations devraient eˆtre traite´es par la relativite´ ge´ne´rale. Il est cependant possible
de retrouver les bons comportements graˆce a` la relativite´ restreinte. La vitesse du son cs est
proche de 1/
√
3 et la pression du fluide doit eˆtre prise en compte : p = ρ/3. On peut montrer
que l’e´quation 1.37 devient :
δ¨ + 2
a˙
a
δ˙ − 32π
3
Gρ0δ = 0 . (1.38)
Le facteur d’e´chelle e´voluant comme a ∝ t1/2 lorsque le rayonnement domine, sachant que
Ωr = 1 il vient que :
ρ0 =
3
32πGt2
. (1.39)
Une loi de puissance δ ∝ t±1 est solution de l’e´quation 1.38. Lorsque la matie`re domine,
a ∝ t2/3 et le comportement de ρ0 est le meˆme :
ρ0 =
1
6πGt2
, (1.40)
et de meˆme, une solution en loi de puissance existe : δ ∝ tn avec n = 2/3 ou −1.
Il est inte´ressant de noter que dans ces deux cas simples, le mode croissant est toujours
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plus grand que l’horizon causal dH de´fini a` l’e´quation 1.32. Notons aussi que l’e´quation de
Poisson perturbe´e (3e`me e´quation de 1.35) nous dit que −k2Φ ∝ ρ0δ, soit, apre`s simplification
Φ ∝ δ/a (δ/a2) dans le cas de la matie`re (rayonnement resp.). Or d’apre`s les solutions ci-
dessus, on s’aperc¸oit dans les deux cas que le champ gravitationnel est inde´pendant de t. On
dit que les modes croissants dont l’e´chelle est plus grande que l’horizon sont gele´s.
Cas ge´ne´ral
Dans le cas ge´ne´ral, les diffe´rentes composantes (rayonnement, matie`re baryonique et
matie`re noire) sont couple´es. On ne peut plus utiliser le type d’e´quation 1.37 individuellement
pour chaque composante. La plupart du temps, selon le type de fluide pre´sent, une re´solution
nume´rique est ne´cessaire. On peut tout de meˆme deviner l’e´volution des perturbations dans
le temps. Pour notre Univers, le sce´nario est le suivant :
– durant la phase domine´e par le rayonnement, la matie`re suit l’e´volution des sur-densite´s
de rayonnement. En effet, la matie`re noire est couple´e par la gravitation aux baryons
eux-meˆmes fortement couple´s aux photons. Cependant la pression de rayonnement tente
d’e´liminer les sur-densite´s a` petite e´chelle. Le plasma de baryons et d’e´lectrons oscille
entre l’effondrement gravitationnel et e´chappement graˆce a` la pression radiative. Les
sur-densite´s a` grande e´chelle sont suffisamment importantes pour survivre et croˆıtre,
tandis que celles a` petite e´chelle oscillent. La limite entre les deux re´gimes correspond
a` la longueur de Jeans.
– lorsque le temps e´volue, la longueur de Jeans augmente, et les grandes e´chelles com-
mencent a` osciller, comme e´voque´ plus haut. Ceci cesse lors de l’e´galite´ entre la matie`re
et le rayonnement, correspondant a` λeqJ .
– Apre`s l’e´galite´ rayonnement-matie`re, la pression de rayonnement n’est plus suffisante,
et les sur-densite´s de matie`re a` toutes les e´chelles se mettent a` croˆıtre.
1.4.3 Fonction d’auto-corre´lation et spectre de puissance
Le spectre de puissance est une fonction qui permet de rendre compte de l’importance des
modes les uns par rapport aux autres. Conside´rons pour le moment l’amplitude spatiale des
perturbations δ(-x). La transforme´e de Fourier de l’amplitude s’e´crit par de´finition comme :
δ˜(-k) =
1
L3
∫
V
δ(-x)e−i
)k.)xd3-x ,
ou` L est la taille dans une direction de l’espace, et V ∼ L3. La fonction de corre´lation ξ
a` deux points (ou fonction d’auto-corre´lation) et de´finie comme la moyenne du produit de
l’amplitude de la perturbation au point -x1 et au point -x2 :
ξ(-r) = 〈δ( -x1)δ( -x2)〉 ,
ou` -r = | -x1 − -x2|.
Le signe 〈〉 correspond a` l’inte´grale normalise´e sur le volume. En vertu du the´ore`me de
Perseval, la fonction d’auto-corre´lation s’e´crit en fonction de δ˜(-k) :
ξ(-r) = 〈 V
2
(2π)6
∫ ∫
δ˜(-k)δ˜∗(-k′)ei(
)k′−)k).)xe−i
)k.)rd-kd-k′〉 ,
ou` l’on a pris le complexe conjugue´ de l’une des fonctions δ, car ce sont des fonctions re´elles.
Notons que la moyenne sur le volume V de ei(
)k′−)k).)x est un dirac 2πδD(-k′ − -k). Seuls les
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termes pour lesquels -k = -k′ subsistent de sorte que :
ξ(-r) =
V
(2π)3
∫
|δ˜(-k)|2e−i
)k.)rd3k . (1.41)
Le spectre de puissance est de´fini comme la transforme´e de Fourier de la fonction d’auto-
corre´lation, ainsi :
P (-k) =
1
V
∫
ξ(-r)ei
)k.)rd3r , (1.42)
⇔ P (-k) = 〈|δ˜(-k)|2〉 .
La fonction d’auto-corre´lation peut s’e´crire, en fonction du spectre de puissance :
ξ(r) =
V
(2π)3
∫
P (k)
sin(kr)
kr
4πk2dk . (1.43)
Pour obtenir cette e´quation, on a pris la transforme´e de Fourier inverse et l’isotropie a e´te´
conside´re´e (|-r| = r et |-k| = k). Comme nous l’avons e´voque´ plus haut, dans de nombreux
sce´narios inflationnaires, le spectre des perturbations en sortie d’inflation est presque invariant
d’e´chelle :
P (k) ∝ kn , (1.44)
ou` le cas de Harrison Zel’dovich n = 1 est souvent conside´re´ ([32] et [33]). Ce spectre est
souvent utilise´ comme point de de´part pour le calcul des perturbations de matie`re.
1.4.4 Fonction de transfert
L’e´volution du spectre de puissance primordial se traduit par une fonction de transfert qui
va de´pendre essentiellement des diffe´rents composants de l’Univers, traduisant la croissance
des modes les uns par rapport aux autres. Elle permet de passer d’un spectre initial P0(k)
de´crit par 1.44 a` un spectre tenant compte de l’e´volution des perturbations aux diffe´rentes
e´chelles :
P (k) = T (k)2P0(k) .
Une sur-densite´ peut s’e´crire comme la somme de deux solutions, la plupart du temps, une
solution croissante et une solution de´croissante ou oscillante. Pour notre analyse, seule la
solution croissante nous inte´resse car c’est elle qui donne naissance aux galaxies. Cette solution
peut eˆtre factorise´e en une fonction de´pendante du temps et de´pendante de l’espace :
δ(-x, t) = D+(t)δ(-x) , (1.45)
ou` D+(t) encode l’e´volution temporelle, tandis que δ(-x) encode l’e´volution spatiale. Ainsi, a`
un temps t′, le spectre de puissance s’e´crit comme :
P (k, t′) = T (k)2P0(k, t)
(
D+(t)
D+(t′)
)2
.
La fonction de transfert, qui refle`te la croissance des modes dans l’espace, tend vers 1 pour les
grandes e´chelles (petits k). En effet, les grandes e´chelles, plus grandes que l’horizon croissent
de manie`re universelle. Avant l’e´galite´ rayonnement-matie`re, seules les perturbations aux
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Fig. 1.3 – Evolution de la fonction de transfert pour diffe´rentes composantes. La courbe
labe´lise´e CDM correspond a` Cold Dark Matter, et celle labe´lise´e HDM correspond a` Hot
Dark Matter. Figure extraite de Peacock [28].
e´chelles plus grandes que l’horizon croissent, car a` plus petite e´chelle les photons lissent les
sur-densite´ de matie`re baryonique et donc de matie`re noire. La diminution de T a` plus grande
e´chelle est simplement due a` la croissance moindre des perturbations a` ces e´chelles. Ceci peut
eˆtre visualise´ graˆce a` la courbe de label CDM de la figure 1.3. Dans le cadre de la matie`re
noire froide non baryonique, les particules sont lentes et le lissage (free-streaming) a` petite
e´chelle est moins efficace que pour un mode`le de matie`re noire chaude (HDM pour Hot Dark
Matter). Ceci me`ne au sce´nario ’bottom-up’ ou` les petites structures qui survivent fusionnent
pour former les structures plus grosses. Concernant la matie`re baryonique, a` grande e´chelle,
les perturbations n’oscillent pas car leur taille est plus grande que celle de l’horizon. Quant
aux perturbations a` petite e´chelle, elles oscillent a` cause de la compe´tition entre la force
gravitationnelle et la pression de rayonnement. Cependant, a` tre`s petite e´chelle (grand k),
ces oscillations sont supprime´es car les photons sont capables d’effacer comple`tement les
sur-densite´s. Ceci peut eˆtre vu sur la figure 1.3 avec la courbe labe´lise´e ’baryons’.
Pour comprendre la forme du spectre de puissance de la matie`re, il faut conside´rer
l’e´volution de chacune des composantes, en interaction les unes avec les autres. Mesurer
le spectre de puissance de la matie`re pre´cise´ment est l’un des enjeux majeurs de la cosmo-
logie observationnelle. Nous verrons que des observables d’inte´reˆt pour l’e´tude de l’e´nergie
noire de´pendent de P (k). La figure 1.4 repre´sente des points de mesure de P (k).
Le proble`me principal rencontre´ lorsqu’il s’agit d’effectuer une telle mesure est que la majeure
partie de la matie`re est sous forme de matie`re noire, et qu’il n’est pas possible de la sonder
facilement. A la place, c’est la matie`re visible, qui ne repre´sente meˆme pas l’ensemble de la
matie`re baryonique que nous sondons, graˆce a` l’observation des galaxies. Ainsi, e´tudier les
galaxies pour sonder la distribution de matie`re introduit un biais.
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Fig. 1.4 – Spectre de puissance de la matie`re mesure´ par diffe´rentes sondes. Figure extraite
de Tegmark et al.[34] pour la collaboration SDSS.
1.5 Les sondes observationnelles
Dans cette partie, nous allons voir que contraindre l’e´nergie noire peut eˆtre fait graˆce a`
l’observation de diffe´rents ’objets’ astrophysiques. Comme il a e´te´ e´voque´ dans la partie 1.3,
pour contraindre efficacement l’e´nergie noire, il est pre´fe´rable de mesurer a` la fois des distances
du type distance de luminosite´ ou distance de diame`tre angulaire (les deux e´tant relie´es),
et l’e´volution des inhomoge´ne´ite´s de densite´ de matie`re. Il n’est cependant pas possible de
mesurer ces deux quantite´s avec une seule sonde observationnelle. Les diffe´rents types de
mesures pre´sente´es dans la suite sont donc comple´mentaires. Dans ce qui suit, l’accent est
mis sur les oscillations acoustiques de baryons qui font l’objet du dernier chapitre.
1.5.1 Les lentilles gravitationnelles faibles
Le premier test expe´rimental de la the´orie de la relativite´ ge´ne´rale d’Einstein e´tait fonde´
sur la pre´diction qu’un rayon lumineux est defle´chi par la pre´sence d’objets massifs, par un
angle deux fois plus grand que celui calcule´ dans le cadre de la me´canique Newtonienne.
L’e´quipe de l’astronome anglais Eddington a e´te´ la premie`re a` ve´rifier cela le 29 Mai 1919
lorsqu’en effet, au cours d’une e´clipse solaire, ils observe`rent un de´calage de 1.75 seconde
d’arc de la position de l’e´toile brillante, deux fois plus que l’angle newtonien. Ce phe´nome`ne
est a` l’origine des lentilles gravitationnelles. En pre´sence d’une densite´ massique e´leve´e, la
position d’un objet astrophysique dans le ciel est de´cale´e par rapport a` sa ’ve´ritable’ position,
celle qu’il aurait en l’absence de masse entre l’observateur et la source. La ’lentille’ est l’objet
astrophysique responsable du potentiel gravitationnel, et cet objet peut eˆtre de diffe´rente
nature, allant d’une unique galaxie a` un amas de plusieurs centaines de galaxies. Le sche´ma
1.6 illustre l’effet de lentille gravitationnelle pour un point source. L’angle de de´flexion de´pend
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Fig. 1.5 – Illustration d’une simulation extraite de Mellier [37]. Cette image provient d’une
simulation d’un amas de galaxies lentilles a` redshift 0.15. Les galaxies sources sont en moyenne
a` un redshift de 1. Dans la zone en bas a` gauche de l’image, on peut clairement identifier
des arcs (images multiples d’une meˆme source), c’est le re´gime de lentille gravitationnelle
forte. Plus l’on s’e´loigne du centre de l’amas lentille, plus la distorsion est faible. L’image de
droite correspond a` un agrandissement de la zone en haut a` gauche du champ. Dans ce cas,
on est dans le re´gime de lentille gravitationnelle faible. L’orientation moyenne des galaxies
est donne´e par la ligne droite la plus en haut de l’image, tandis que la ligne droite juste au
dessous correspond a` la ve´ritable orientation moyenne. On voit que la diffe´rence d’orientation
entre ces deux segments est faible.
naturellement de la masse de la lentille, mais aussi des distances relatives entre la lentille, la
source et l’observateur.
Les lentilles gravitationnelles sont des sondes a` la fois de l’expansion de l’Univers, mais aussi
des sur-densite´s de matie`re. Elles permettent de mesurer le taux d’expansion de l’Univers car
la distorsion de l’image de la galaxie source de´pend des distances entre la source, la lentille
et l’observateur. Or ces distances de´pendent des parame`tres d’e´nergie noire. L’e´volution des
sur-densite´s est quant a` elle sensible aux modifications de la gravite´ (par une modification de
l’e´quation 1.30), les lentilles gravitationnelles sont particulie`rement utiles pour discriminer
les mode`les d’e´nergie noire de cette cate´gorie. Notons e´galement que comme la distorsion des
rayons lumineux est sensible a` la distribution de matie`re des galaxies lentilles, elle permet
d’e´tudier la structure des halos de matie`re noire.
L’angle de de´flexion n’est pas observable, mais il arrive de pouvoir observer plusieurs images
d’une meˆme source, c’est le re´gime de lentille gravitationnelle forte. Dans la plupart des
cas ne´anmoins, l’image est faiblement distordue, et on parle de lentille gravitationnelle faible.
Dans ce re´gime, une e´tude statistique de l’image de nombreuses galaxies sources est ne´cessaire
pour pouvoir extraire un signal. Les deux re´gimes sont visibles sur la figure 1.5. Les lentilles
gravitationnelles faibles ont e´te´ observe´es pour la premie`re fois par Tyson et al.[35] et Brainerd
et al.[36] en 2000.
Afin de comprendre en quoi cette sonde permet de contraindre les parame`tres d’e´nergie
noire, il est ne´cessaire d’introduire les concepts de base d’une lentille gravitationnelle. De
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plus amples explications peuvent eˆtre trouve´es dans le livre de Sean Carroll, Spacetime and
Geometry (Addison Wesley 2004), le livre de Yun Wang, Dark Energy (Wiley-VCH, 2010),
l’article de revue de Bartelmann et Schneider [38], de Mellier [37] et Huterer [39]. Les e´tapes
des calculs ne seront pas de´taille´es en profondeur, et le lecteur est renvoye´ a` ces ouvrages et
articles s’il cherche plus de pre´cision.
Conside´rons la figure 1.6, correspondant a` une source se´pare´e d’un observateur par une dis-
tance de diame`tre angulaire ds. Entre les deux se trouve la lentille, a` une distance de l’ob-
servateur (resp. la source) dl (dls resp.). On se place dans l’hypothe`se de la lentille fine,
c’est-a`-dire que son extension spatiale est bien plus faible que les distances de´finies ci-dessus.
Sur la figure, l’axe optique correspond a` la direction de la droite passant par la source et
l’observateur. L’image de la source est de´crite par un ensemble d’angles par rapport a` l’axe,
et c’est pour cette raison que la notation vectorielle est adopte´e. L’angle -β correspond a`
l’angle physique entre l’axe et la source. L’observateur voit la lentille avec un angle -θ, de telle
sorte que l’angle de de´flexion de la lumie`re par la lentille est -ˆα. Cet angle est relie´ a` l’angle
de de´flexion re´duit, -α = -θ − -β, par la relation : -α = -ˆαdls/ds. L’e´quation de lentille est :
-β = -θ − dls
ds
-α . (1.46)
L’angle de de´flexion de´pend du potentiel gravitationnel Φ :
αˆ = 2
∫
-∇⊥Φ -ds , (1.47)
ou` -∇⊥ est le gradient transverse e´gal au gradient total moins le gradient le long de la ligne
de vise´e, et -ds est l’e´le´ment de longueur entre la source et l’observateur. L’inte´gration est
effectue´e entre l’observateur et la source. On peut montrer que pour une lentille repre´sente´e
par un point source de masse M , l’e´quation 1.47 se simplifie :
αˆ =
4GM
ξ
,
ou` ξ = dlθ est le parame`tre d’impact. Dans un cas plus ge´ne´ral, ou` la lentille n’est pas un
point source, on peut de´finir la densite´ de masse surfacique, aussi appele´ convergence, la
quantite´ sans dimension suivante :
κ(-θ) =
Σ(dl-θ)
Σcrit
,
Σcrit =
1
4πG
ds
dlsdl
,
ou` Σ est la densite´ de masse surfacique (e´gale a` la masse de la lentille divise´e par sa surface)
Σcrit est la densite´ de masse surfacique critique. Un lentille ayant Σ > Σcrit pre´sente plusieurs
solutions a` l’e´quation de lentille 1.46, indiquant l’existence de plusieurs images. Le parame`tre
de convergence est donc directement relie´ a` la densite´ de matie`re, graˆce au terme Σ. Le
potentiel gravitationnel et l’angle de de´flexion -α s’e´crivent en fonction de κ(-θ) :
Φ(-θ) =
∫
κ(-θ′) ln |-θ − -θ′|d-θ′ , (1.48)
-θ =
1
π
∫
κ(-θ′)
-θ − -θ′
|-θ − -θ′|2
d-θ′ .
On a toujours la relation -α = -∇Φ, et la loi de poisson devient ∆Φ(-θ) = 2κ(-θ).
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Fig. 1.6 – Figure extraite de
Bartelmann et Schneider [38].
L’axe optique passe par l’obser-
vateur et la lentille. La longueur
η correspond a` la distance de la
source par rapport a` l’axe op-
tique. La source est a` une dis-
tance ds de l’observateur et a`
une distance dds de la lentille.
La lentille e´tant a` une distance
dl de la l’observateur. Les dis-
tances auxquelles nous faisons
re´fe´rence sont des distances qui
seraient infe´re´es par la mesure
d’angle, ce sont donc des dis-
tances de diame`tre angulaire.
Notons que comme nous vivons
dans un espace en expansion,
nous n’avons pas l’e´galite´ ds =
dls + dl .
Grossissement et distorsion
Il apparaˆıt que l’e´clat surfacique (surface brightness) est conserve´, entre la source, et
l’image. En effet, en vertu du the´ore`me de Liouville, un volume d’espace des phases est
constant dans le temps. Cela implique que si l’image pre´sente une surface plus grande que la
source, elle sera plus brillante qu’en l’absence de lentille. Cela se traduit par :
I(-θ) = Is
(
-β(-θ)
)
,
ou` I est l’e´clat surfacique observe´ tandis que Is est celui de la source.
La forme de la source subit une distorsion. Cette distorsion se traduit pas une transformation
passant de -β a` -θ, telle un changement de coordonne´es. La matrice jacobienne de transforma-
tion est une matrice 2× 2 et s’e´crit :
A(-θ) =
∂βi
∂θj
,
⇐⇒ A(-θ) = δij − ∂
2Φ(-θ)
∂θi∂θj
≡
(
1− κ− γ1 −γ2
−γ2 1− κ + γ1
)
,
ou` l’on a introduit ici les composantes du parame`tre de cisaillement (shear) γ ≡ γ1+iγ2, ou`
i est le nombre complexe. Ce parame`tre est directement lie´ a` l’ellipticite´ de l’image de galaxie
source. Dans le re´gime de lentille gravitationnelle faible, le cisaillement est approximativement
e´gal a` la moyenne de l’ellipticite´. Le parame`tre de grossissement µ est donne´ par le rapport
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du flux de la source sur le flux de l’image. Un tel flux est une inte´grale sur la distribution
d’e´clat de surface I. La facteur de proportionnalite´ entre un e´le´ment de surface de l’ancienne
base a` la nouvelle base est e´gal au de´terminant de la matrice A. Or µ est justement ce facteur
de proportionnalite´ :
µ =
1
detA
,
⇔ µ = 1
(1− κ)2 − |γ|2 .
Notons que le grossissement µ peut eˆtre ne´gatif. Ceci arrive lorsque la parite´ de l’image est
inverse´e.
Le re´gime de lentille gravitationnelle faible correspond a` κ << 1 and |γ| << 1. Dans ce
re´gime, le grossissement et la distorsion des images des galaxies sources sont tellement faibles
qu’ils ne peuvent pas eˆtre observe´s pour chaque galaxie de l’arrie`re plan, comme cela pourrait
eˆtre le cas dans le re´gime de lentille forte. Il est ne´cessaire d’adopter un traitement statistique
du grossissement et de la distorsion pour en tirer des informations sur la distribution de masse
et les distances se´parant les galaxies sources entre elles, et la distance les se´parant de la lentille
et de l’observateur.
Les observables
Les parame`tres de convergence κ et le parame`tre de cisaillement γ permettent de remon-
ter a` certains parame`tres cosmologiques. Il est clair que ces deux grandeurs de´pendent de la
quantite´ de matie`re. Elles de´pendent e´galement des distances de diame`tre angulaire se´parant
la source de l’observateur et la lentille de l’observateur. En re´partissant les galaxies en in-
tervalles de redshift, on peut e´valuer la carte permettant de passer de l’image de la source
sans a` celle de la source avec lentille pour chaque intervalle de redshift, soit la matrice A. Le
calcul des corre´lations entre deux cartes d’intervalle de redshift diffe´rent permet notamment
de remonter a` l’e´volution des sur-densite´s de matie`re δ et aux parame`tres d’e´nergie noire qui
affectent les distances. Comment cela se traduit-il de manie`re plus pre´cise ?
Le parame`tre de convergence κ est donne´ par le Laplacien du potentiel gravitationnel Φ
(eq 1.48). De manie`re intuitive, on peut comprendre que le potentiel Φ de´pende du contraste
de densite´ de matie`re δ le long de la ligne de vise´, mais aussi des distances relatives entre la
source, la lentille et l’observateur. Pour n’importe quelle direction -ˆn, la parame`tre κ s’e´crit
comme l’inte´grale le long de la ligne de vise´e du contraste de densite´ multiplie´ par une fonction
feneˆtre W :
κ(-ˆn,χ) =
∫ χ
0
W (χ′)δ(χ′)dχ′ ,
W (χ) =
3
2
ΩmH
2
0 (1 + z)r(χ)g(χ)(1 + z) , (1.49)
ou` χ et la distance comobile entre l’observateur et la source. La fonction g s’e´crit comme :
g(χ) =
∫ ∞
χ
n(χ′)
χ′ − χ
χ′
dχ′ .
Dans cette dernie`re inte´grale, n(χ) repre´sente la distribution radiale des galaxies sources
normalise´e (c’est-a`-dire que
∫∞
χ
n(χ)dχ = 1). Dans le cas ou` toutes les galaxies sources sont
au meˆme redshift zs, l’inte´grale se simplifie :
g(χ) =
χ(χs − χ)
χs
.
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Le redshift z et χ sont relie´s par l’e´quation 1.12, et tout dans 1.49 peut eˆtre exprime´ en
fonction de z et des Ωi . Le redshift peut eˆtre de´termine´ graˆce a` un spectrome`tre ou par
photome´trie comme nous le verrons dans la suite.
Pour remonter au parame`tre de cisaillement γ, il faut e´valuer l’ellipticite´ des galaxies. L’el-
lipticite´ eobs est relie´e a` l’ellipticite´ intrinse`que e de la galaxie par :
eobs =
e + γ
1 + γ¯
,
ou` γ¯ est le conjugue´ de γ, e de´pend de la longueur de l’axe mineur a et majeur b, ainsi que
de l’angle α entre les deux axes :
e ≈
(
1− b/a
1 + b/a
)
e2iα .
On peut montrer que la valeur moyenne de l’ellipticite´ observe´e est relie´e a` la fois a` γ et κ
par 〈eobs〉 ≈ γ/(1− κ) ≈ γ dans le cas du re´gime de lentille gravitationnelle faible.
A partir de 〈eobs〉, il est possible de calculer la fonction de corre´lation a` deux points de
cisaillement γ pour des galaxies sources entre l’intervalle de redshift i et j :
ξγiγj (
-θ) = 〈γi(-θ1)γ¯j(-θ2)〉 ,
ou` -θ = |-θ1− -θ2|. On peut montrer que la fonction de corre´lation a` deux points de cisaillement
est e´gale a` la fonction de corre´lation a` deux points de la convergence 〈κi(-θ1)κj(-θ2)〉. Les fonc-
tions γ(-θ) peuvent eˆtre projete´es sur les harmoniques sphe´riques, et les coefficients s’e´crivent
comme :
γ˜lm =
∫
γ(-n,χ)Y ∗lmd-n .
Le spectre de puissance angulaire de cisaillement est de´fini comme la transforme´e en harmo-
nique sphe´rique de ξγiγj (
-θ), de sorte que :
〈γ˜lm,iγ˜l′m′,j〉 = δll′δmm′P γij(l) .
D’apre`s la remarque ci-dessus (ξγiγj = ξκiκj ), le spectre de puissance de cisaillement est
e´gal au spectre de puissance de convergence P κij(l) = P
γ
ij(l). Kaiser [40], [41] et Hu [42] ont
montre´ que la quantite´ observable P γij(l) (ou P
κ
ij(l)) est relie´e aux parame`tres cosmologiques
par les fonctions feneˆtres ainsi que par le spectre de puissance de la matie`re Pδ(l, z), de´fini a`
l’e´quation 1.42 (cette fois la de´composition a e´te´ faite sur les harmoniques sphe´riques plutoˆt
que sur les exponentielles complexes) :
P κij(l) =
∫ ∞
0
Wi(z)Wj(z)
χ(z)H(z)
Pδ
(
k =
l
χ(z)
, z
)
dz . (1.50)
Le spectre de puissance de convergence (ou cisaillement) de´pend a` la fois de facteurs ge´ome´triques
Wi et de la croissance des structures par Pδ. Ces deux quantite´s sont sensibles a` la nature de
l’e´nergie noire. En pratique, on est capable de mesurer P κij(l) et on l’ajuste avec 1.50 afin de
remonter aux parame`tres cosmologiques.
Sans entrer dans les de´tails, les sources d’incertitudes sont les suivantes :
– la diversite´ des formes de galaxies.
– le nombre de galaxies pour lesquelles l’ellipticite´ n’a pas e´te´ bien mesure´e,
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– la variance cosmique, dominante aux grandes e´chelles. Cela vient tout simplement du
fait que le nombre d’e´chantillons disponibles dans l’Univers observable diminue avec
l’e´chelle d’observation. Par exemple, le premier multipoˆle l = 1 correspond a` deux
e´chantillons,
La figure 1.7 montre le spectre de puissance angulaire de convergence pour deux intervalles
de redshift, pre´dits pour une expe´rience comme LSST. Deux sce´narios pour la valeur de wΛ
ont e´te´ adopte´s, et on voit qu’il sera possible de discriminer les hypothe`ses entre elles, vu la
faible valeur des incertitudes.
Notons enfin qu’il est possible de calculer des fonctions de corre´lation a` des ordres supe´rieurs,
portant encore suffisamment d’information sur les parame`tres cosmologiques.
Fig. 1.7 – Spectre de puissance angulaire de convergence (en noire) et l’incertitude associe´e
(en bleu), attendus avec le te´lescope LSST. Un mode`le d’e´nergie noire avec wΛ = cst a
e´te´ adopte´ et le trait plein correspond a` wΛ = −1 tandis que les tirets correspondent a`
wΛ = −0.9. Le le´gende first et second bin correspondent a` deux intervalles relativement
large de redshift, zs ∈ [0, 1] et zs ∈ [1, 3]. Les deux spectres correspondant sont donc des
spectres d’auto-corre´lation, tandis que le spectre intitule´ cross term correspond au spectre
de puissance croise´ entre la premie`re et le seconde intervalle de redshift. La distribution de
galaxies adopte´e pour faire cette figure est n(z) = z2 exp[−2z], pre´sentant un pic vers z = 1.
1.5.2 Les oscillations acoustiques de baryons
Les oscillations acoustiques de baryons (BAO pour Baryonic Acoustic Oscillations en
anglais) sont la sonde qui nous inte´ressera principalement dans la suite de ce manuscrit. Le
phe´nome`ne d’ondes acoustiques dans le plasma primordial a e´te´ explique´ dans la partie 1.4.
On rappelle simplement qu’avant l’e´galite´ rayonnement-matie`re, les sur-densite´s de matie`re
sont a` la fois lisse´es par la pression de rayonnement et entretenues par l’effet gravitationnel
induit par les sur-densite´s de matie`re noire, quant a` elles peu sensibles aux photons. Notons
que les oscillations pre´sentes dans le spectre de puissance des anisotropies en tempe´rature
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de la figure 1.1 sont le reflet des oscillations baryoniques sur les photons du CMB. La figure
1.3 montre l’effet des oscillations sur la fonction de transfert, et sur le spectre de puissance
de la matie`re. Suivant ces conside´rations, il apparaˆıt que le CMB avec les fluctuations de
tempe´rature d’une part, et les galaxies comme sondes de la matie`re d’autre part, doivent
permettre de quantifier les oscillations acoustiques de baryons.
Avant le de´couplage, les sur-densite´s de baryons oscillent pour les petites e´chelles, tandis que
les grandes e´chelles sont gele´es et croissent. La longueur d’onde la plus grande pour laquelle
il y a oscillation correspond a` l’horizon a` l’e´poque de la recombinaison trec ou` les baryons
cessent d’eˆtre couple´s aux photons. Sachant que la vitesse de propagation de l’onde est la
vitesse du son cs, dans un espace plat Euclidien, cette distance correspond a` s = cs × trec.
Prenant en compte l’expansion de l’Univers, la distance comobile s devient :
s =
∫ trec
0
cs
a(t)
dt ,
⇔ s =
∫ ∞
zrec
cs
H(z)
dz .
Une expression analytique existe pour s, en conside´rant le fait qu’a` l’e´poque de la recombi-
naison, la densite´ d’e´nergie noire est sous-dominante, on obtient :
s =
2
H0
√
3Ωm(ze)zeqReq
ln
[√
1 + Rrec +
√
Rrec + Req
1 + Req
]
,
ou` R ≡ 3ρb/4ργ (cf e´quation 1.19 ou` cs = 1/
√
3(1 + R)), et zeq = Ωm/Ωr est le redshift a`
l’e´galite´ rayonnement-matie`re. Le redsfhit a` la recombinaison zrec est quant a` lui donne´ par
la tempe´rature du CMB, et vaut zrec = 1090.5± 0.9. La physique du CMB contraint bien le
rapport de densite´ de matie`re et de rayonnement, et les mesures de WMAP 5 ans donnent
une valeur de l’horizon sonore s = 146.8± 1.8 Mpc [43]. La valeur de s est souvent exprime´e
par unite´ de constante de Hubble : s ≈ 100 h−170 Mpc, avec h70 = H0/70.
La distance s est une re`gle standard qui, si elle est exprime´e en coordonne´es comobiles,
ne varie pas. En d’autres termes, elle suit l’e´volution cosmologique. C’est la` tout l’inte´reˆt
d’e´tudier les BAO : mesurer le spectre de puissance de la matie`re dont la forme de´pend de s,
a` diffe´rentes e´poques, permet de tracer l’expansion de l’Univers et de sonder l’e´nergie noire.
Un observateur est the´oriquement capable de mesurer s le long de sa ligne de vise´e s‖(z), et
tangentiellement s⊥(z). Tangentiellement, cette re`gle standard se traduit par l’observation
d’un angle θBAO, et paralle`lement a` la ligne de vise´e, s‖ permet de mesurer l’e´volution du
parame`tre de Hubble :
s⊥(z) = θBAO(1 + z)dA(z) , (1.51)
s‖(z) =
∆z
H(z)
.
ou` ∆z correspond a` la largeur de l’intervalle en redshift. La seconde e´quation de 1.51 peut
eˆtre de´duite de l’e´quation 1.12, en supposant que ∆z est suffisamment petit.
Estimation de la fonction de corre´lation
L’observable de choix pour mesurer la valeur de l’horizon sonore s en fonction du redshift,
est la fonction de corre´lation a` deux points. De cette fonction, on peut de´duire le spectre de
puissance de la matie`re, car il est la transforme´e de Fourier de la fonction de corre´lation
(cf e´quation 1.43 et 1.42). La fonction de corre´lation a` deux points peut e´galement eˆtre vue
46CHAPITRE 1. LE MODE`LE STANDARD COSMOLOGIQUE ET L’E´NERGIE NOIRE
comme l’exce`s de probabilite´ de trouver deux galaxies se´pare´es d’une distance r. Soit δ2P la
probabilite´ jointe de trouver une galaxie dans l’e´le´ment de volume δVi et une autre galaxie
dans δVj , alors on a :
δ2P = n2V [1 + ξ(r)] δViδVj ,
ou` nV est la densite´ moyenne de galaxies et r la distance entre le centre des deux e´le´ments
de volume δVi et δVj . Ainsi, pour une distribution de galaxies uniforme, ξ(r) = 0. Notons
qu’en pratique, il arrive que nous n’ayons pas acce´s a` la coordonne´e radiale de chacune des
galaxies, mais plutoˆt une position angulaire sur le ciel. Dans ce cas, la fonction de corre´lation
est une fonction de l’angle θ et s’e´crit de manie`re analogue :
δ2P = n2Ω [1 + ω(θ)] δΩiδΩj
ou` cette fois, ω(θ) est la fonction corre´lation angulaire a` deux points, δΩ est l’angle solide
dans lequel se trouve la galaxie, et nΩ est le nombre moyen de galaxies se´pare´es d’un angle θ.
En pratique, pour mesurer ξ (ou ω) pour un catalogue de galaxies note´ CD d’un champ Ω,
on e´value le degre´ de non-uniformite´, ce qui est e´quivalent a` e´valuer le degre´ de corre´lation.
Pour cela, on reproduit le catalogue CD, en gardant le meˆme nombre total de galaxies, mais
ces galaxies sont distribue´es uniforme´ment dans le volume de sondage. On note ce catalogue
synthe´tique CS . Dans le catalogue CS , ξ = 0 pour tout r, par construction. Lors de cette
proce´dure, il est important de conside´rer la fonction de se´lection du catalogue de galaxies
re´elles CD. La fonction de se´lection tient compte du fait que toutes les galaxies ne sont pas
observe´es. Par exemple, moins une galaxie est brillante, moins elle a de chance d’eˆtre observe´e.
Soit nDD(r) (nSS resp.) le nombre de paires de galaxies se´pare´es d’une distance r du catalogue
CD (CS resp.). Un estimateur de ξ est donne´ par :
1 + ξˆ(r) =
nDD(r)
nSS(r)
.
Pour plus de de´tail sur l’efficacite´, le biais et la variance de cet estimateur, le lecteur est
renvoye´ a` l’article de Landy et Szalay [44].
L’e´chelle des BAO a e´te´ identifie´e il y a quelques anne´es. En effet, les mesures re´alise´es sur
un e´chantillon de galaxies rouges lumineuses (LRG en anglais pour Luminous Red Galaxies)
par Eisenstein et al.[45] avec le te´lescope SDSS (Sloan Digital Sky Survey) en 2004 mettent
en e´vidence un exce`s de corre´lation pour des petites valeurs de s, comme on peut le voir sur
la figure 1.8. La forte corre´lation a` petite e´chelle correspond a` l’agglome´ration (clustering) de
la matie`re noire, due a` la force de gravitation, constituant ainsi un premier puits de potentiel.
La corre´lation a` plus grande e´chelle, s ≈ 100 h−1Mpc correspond aux baryons ayant subit
la pression de radiation des photons. Ces baryons, interagissant gravitationnellement avec la
matie`re noire, ont permis a` cette dernie`re de cre´er un deuxie`me puits de potentiel.
Notons que pour passer du redshift a` la distance comobile, il est ne´cessaire de faire une
hypothe`se sur le mode`le cosmologique. Cela implique que l’estimateur de la fonction de
corre´lation et celui du spectre de puissance s’e´cartent de leurs valeurs moyennes, si le choix
du mode`le cosmologique ne correspond pas au ’vrai’ mode`le. Dans l’article de Eisenstein et
al.[45], la quantite´ DV est de´finie. Elle tient compte du changement de la valeur des pa-
rame`tres cosmologiques qui induit une dilatation transverse, a` travers da(z) et longitudinale
a` travers H(z) :
DV (z) =
[
dA(z)
2(1 + z)2
z
H(z)
] 1
3
. (1.52)
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Fig. 1.8 – Fonction de corre´lation a`
deux points en fonction de la distance
comobile (en unite´ de h−1Mpc).
Elle a e´te´ e´value´e graˆce a` un
e´chantillon de 46 748 galaxies lu-
mineuses rouges parmi l’e´chantillon
principal de SDSS, se´lectionne´es a`
partir de leurs couleurs. La gamme
en redshift spectroscopique s’e´tend
de 0.16 a` 0.47. La ligne verte (rouge,
bleue resp.) correspond a` un uni-
vers plat avec Ωmh
2
70 = 0.12 (0.13,
0.14 resp.) avec Ωbaryh
2
70 = 0.024.
La ligne magenta correspond a` un
mode`le sans baryons, avec Ωmh
2
70 =
0.105, ne pre´sentant, par conse´quent,
pas de pic acoustique. La mesure est
en faveur du mode`le ΛCDM. La fi-
gure e´mane d’Eisenstein et al.[45].
Ainsi, si le spectre de puissance est calcule´ pour un ensemble de valeurs de parame`tres cosmo-
logiques fiduciels avec DfidV , pour passer a` un autre mode`le cosmologique, il suffit de multiplier
l’axe des k par la quantite´ :
a = DV /D
fid
V . (1.53)
Estimation du spectre de puissance avec la me´thode FKP
Le spectre de puissance de la matie`re est calcule´ a` partir d’un champ continu de sur-
densite´s δ(-r). En pratique, il n’est pas possible de mesurer le champ de sur-densite´s de matie`re,
et la seule information a` laquelle nous ayons acce`s est la position des galaxies. La me´thode
FKP (Feldman, Kaiser et Peacock [46]) consiste a` estimer la transforme´e de Fourier de la
distribution de galaxies observe´es moins la distribution de galaxies provenant d’un catalogue
synthe´tique. Ceci est analogue a` l’estimation de la fonction de corre´lation de´crite dans la
partie pre´ce´dente. Ce dernier catalogue CS est construit de sorte que les tailles angulaire et
radiale, ainsi que la fonction de se´lection, correspondent a` celles du catalogue de donne´es
re´elles CD. De plus, il ne tient pas compte de l’effet d’agglome´ration (clustering effect). Tout
d’abord, il faut de´finir la fonction F (-r) tenant compte de la diffe´rence du nombre de galaxies
se´pare´es d’une distance -r, entre catalogue re´elle et synthe´tique :
F (-r) =
w(-r) [nd(-r)− αsns(-r)]∫
[n¯(-r)w(-r)]2 d3r
.
Le terme n¯ repre´sente la densite´ moyenne attendue, connaissant la taille angulaire, la pro-
fondeur et la fonction de se´lection du sondage. Il est donne´ par la probabilite´ de trouver une
galaxie dans l’e´le´ment de volume δV (Peebles [47]) :
Prob = n¯(-r) [1 + δ(-r)] δV .
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Le terme nd (ns pour le catalogue synthe´tique) correspond au nombre de paires de galaxies
se´pare´es d’une distance -r :
nd(-r) =
∑
i
δD(-r − -ri) .
Le facteur αs est un facteur de proportionnalite´ permettant d’ajuster le nombre de galaxies
dans le catalogue synthe´tique CS au nombre de galaxies du catalogue re´el CD :
αs =
n¯d
n¯s
.
Ainsi, le terme n¯(-r) est e´gal soit a` n¯d, soit a` αsn¯s. La fonction w(-r) est telle qu’elle minimise
la variance de l’estimateur du spectre de puissance Pˆ (k). On verra comment l’e´valuer dans
la suite. Cette fonction joue le roˆle de ponde´ration. On peut montrer que la transforme´e de
Fourier F (-k) de F (-r), de´pend de P (-k) :
〈|F (-k)|2〉 = 1
(2π)3
∫
P (-k′)|G(-k − -k′)|2d3k′ + (1 + αs)
∫
n¯(-r)w2(-r)d3r∫
(n¯(-r)w(-r))2 d3r
, (1.54)
ou` il a e´te´ pose´ :
G(-k) =
∫
n¯(-r)w2(-r)ei
)k.)rd3r[∫
(n¯(-r)w(-r))2 d3r
]1/2 .
La fonction G joue le roˆle de masque car elle tient compte de la taille angulaire, de la
profondeur et de la fonction de se´lection du catalogue de donne´es re´elles. Le spectre de
puissance observe´ est le ve´ritable spectre de puissance convolue´ avec la fonction G. Un terme
de bruit de grenaille (shot noise) apparaˆıt dans le second terme du membre de droite de
l’e´quation 1.54 :
Pshot = (1 + αs)
∫
n¯(-r)w2(-r)d3r∫
(n¯(-r)w(-r))2 d3r
.
Ce terme rend compte du fait que l’on conside`re un comptage discret de galaxies n¯ a` la place
d’une inte´gration continue du champ de densite´ δ. C’est un bruit blanc, c’est-a`-dire qu’il ne
de´pend pas du vecteur d’onde k.
Si D est la profondeur typique du catalogue, alors un bon estimateur du spectre de puissance
pour les e´chelles k >> 1/D (λ << D) est :
Pˆ (-k) = 〈|F (-k)|2〉 − Pshot . (1.55)
L’estimateur final du spectre de puissance est donne´ par la moyenne sur une coquille de rayon
k et de volume Vk du terme de l’e´quation 1.55 :
Pˆ (k) =
1
Vk
∫
Vk
Pˆ (-k′)d3k′ .
L’incertitude sur l’estimateur du spectre de puissance est donne´e, par de´finition, par :
σ2(Pˆ (k)) = 〈
(
Pˆ (k)− P (k)
)2
〉 ,
⇐⇒ σ2(Pˆ (k)) = 1
V 2k
∫
Vk′
∫
Vk
(
Pˆ (-k′)− P (-k′)
)(
Pˆ (-k)− P (-k)
)
d3k′d3k .
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Apre`s quelques e´tapes de calculs, il est possible de montrer que minimiser l’incertitude relative
σ2(Pˆ (k))/Pˆ (k) par rapport a` la fonction w(-r), implique que w(-r) doit eˆtre de la forme :
w(-r) =
1
1 + n¯(-r)P (k)
.
On peut voir que pour estimer w(-r), il faut avoir connaissance du ve´ritable spectre de puis-
sance P (k) a priori. En pratique, on a a` disposition un ensemble de valeurs suppose´es de
P (k), et la fonction de ponde´ration est choisie pour chaque intervalle de vecteur d’onde de
sorte que : ∫
(n¯(-r)w(-r))2 d3r = 1 .
Les mesures du spectre de puissance et de l’e´chelle des BAO
Le spectre de puissance peut eˆtre estime´ graˆce a` la me´thode FKP de´crite dans la par-
tie ci-dessus (me´thode directe de transforme´e de Fourier), ou par transforme´e de Fourier
rapide (FFT), permettant un gain de temps de calcul. La figure 1.9 montre la mesure du
spectre de puissance re´alise´e par Tegmark et al.[48] avec le te´lescope SDSS. Les deux me-
sures repre´sente´es par les points roses et noirs correspondent respectivement aux mesures
sur l’e´chantillon principal de galaxies et sur les galaxies rouges lumineuses (LRG). Les LRG
pre´sentent de belles proprie´te´s qui en font une sonde privile´gie´e pour l’e´tude des grandes
structures. Ce sont des galaxies ’primaires’, contenant peu de poussie`re et tre`s lumineuses.
Elles sont souvent situe´es au coeur des amas et permettent donc de bien sonder le champ
de sur-densite´. Elles sont susceptibles d’eˆtre observe´es a` grand redshift graˆce a` leur grande
luminosite´. De plus, elles sont facilement identifiables par photome´trie, graˆce a` leur termes de
couleur. Ainsi, le volume de sondage qu’elles autorisent est plus large que celui pour d’autres
galaxies, comme on peut le voir sur la figure de droite de 1.9. D’autre part, il apparaˆıt qu’a`
l’e´chelle des BAO (kBAO ≈ 0.05 − 0.1 h.Mpc−1), elles sont suffisamment nombreuses pour
rendre le bruit de grenaille sous-dominant. Tegmark montre dans [49] que le volume effectif
du sondage, c’est-a`-dire le volume utile permettant d’extraire de l’information sur P (k), est
de´fini par :
Veff =
∫
Vsondage
[
n¯(-r)P (k)
1 + n¯(-r)P (k)
]2
d3r . (1.56)
Dans cette expression, on peut voir que les re´gions ou` le signal P (k) est supe´rieur au bruit
de grenaille 1/n¯ contribuent plus que les re´gions ou` c¸e n’est pas le cas. La figure 1.10 montre
l’e´volution du volume effectif pour diffe´rents sondages. Il apparaˆıt que bien que moins nom-
breuses que les galaxies de l’e´chantillon principal, les LRG pre´sentent un volume effectif plus
grand.
L’ajustement du spectre de puissance est souvent re´alise´ graˆce a` la me´thode de ’wiggles
only ’ de´crite dans Blake et Glazebrook [51]. La me´thode consiste a` diviser le spectre de puis-
sance par un spectre lisse Psmooth(k), sans oscillation, mais gardant la forme globale du spectre
(Psmooth est de´fini par Eisenstein et Hu [52]). L’e´chelle kBAO est de´duite de l’ajustement de
Pˆ (k)/Psmooth(k) par la fonction suivante :
Pˆ (k)
Psmooth(k)
= 1 + Ak exp
[
−
(
k
0.1
)1.4]
sin
(
2πk
kBAO
)
, (1.57)
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Fig. 1.9 – Figure de gauche : Spectre de puissance mesure´ par Tegmark et al.[48]. Le spectre
a e´te´ mesure´ d’une part avec les galaxies de l’e´chantillon principal (rose) et avec seulement les
galaxies rouges lumineuses (noir). Les lignes en trait plein correspondent au spectre attendu
pour le mode`le ΛCDM dans le re´gime line´aire, tandis que les tirets correspondent au re´gime
non-linaire. Les valeurs des parame`tres cosmologiques sont celles mesure´es par WMAP3.
Figure de droite : Distribution des 6 476 LRGs (noir), et des 32 417 galaxies de l’e´chantillon
principal (vert) utilise´es pour calculer le spectre de puissance de la figure de gauche.
Fig. 1.10 – Volume effectif, comme
de´fini a` l’e´quation 1.56, pour diffe´rents
sondages. Les courbes labelise´es ’SDSS
MAIN’ et ’SDSS LRG’ montrent que
l’e´chantillon de LRG, bien que plus pe-
tit que l’e´chantillon principal, apporte
plus d’information cosmologique. Les
courbes labe´lise´es ’LSST’ correspondent
au volume effectif pre´dit pour le son-
dage de LSST (environ 20000 deg2). La
courbe ’0.01n(r)’ correspond a` un sous
e´chantillon de l’e´chantillon principal. Fi-
gure extraite de LSST Science Book,
chapitre 13 [50].
ou` A joue le roˆle de l’amplitude et kBAO est le vecteur d’onde correspondant a` la distance
comobile s. Ce sont les deux parame`tres d’ajustement. Enfin, l’e´chelle BAO s est obtenue
graˆce a` la relation :
s =
2π
kBAO
.
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La figure 1.11 montre le spectre de puissance pour diffe´rents sondages, traite´ par Percival
et al.[53] avec la me´thode de ’wiggles only ’. Une analyse combine´e des donne´es de SDSS et
de 2dF Galaxy Redshift Survey leur a permis de mesurer la quantite´ rBAO a` deux redshifts
moyens :
rBAO(z) =
s
DV (z)
.
Leurs re´sultats sont : rBAO(0.2) = 0.1980 ± 0..0058 et rBAO(0.35) = 0.1094 ± 0.0033 et sont
montre´s dans la figure 1.12.
Fig. 1.11 – Spectre de puissance me-
sure´ par Percival et al.[53]. Le spectre
de puissance a e´te´ divise´ par un spectre
lisse, ne pre´sentant pas d’oscillations
(me´thode ’wiggles only ’). Les spectres
correspondent a` deux ensembles de
donne´es : d’une part l’e´chantillon prin-
cipal de SDSS avec les galaxies de 2dF
Galaxy Redshift Survey (2dFGRS non
couvert par SDSS), d’autre part, les
LRG. Le troisie`me spectre est calcule´
a` partir d’une combinaison des deux
e´chantillons pre´cedents. La courbe en
trait plein correspond a` ce qui est at-
tendu avec un mode`le ΛCDM. La ligne
en trait plein correspond au meilleur
ajustement. Pour obtenir ces re´sultats,
les auteurs ont fait l’hypothe`se que
l’Univers e´tait plat, que Ωm = 0.25,
Ωbh
2 = 0.0223 et que h = 0.72, impli-
quant s = 111.426 h−1Mpc.
1.5.3 Les amas de galaxies
Pour plus de de´tails sur ce qui suit, le lecteur peut se reporter a` l’article de revue de
Friemann et al.[54]. Un amas de galaxies est un groupe de galaxies lie´es entre elles par la force
de gravitation. Les amas sont les plus grandes structures que l’on puisse observer. Un halo de
matie`re noire, composante majoritaire de matie`re, permet aux galaxies de rester confine´es.
La seconde composante est le gaz inter-galactique. Vient enfin la matie`re baryonique des
galaxies. Un amas peut contenir jusqu’a` quelques centaines de galaxies, et peut s’e´tendre sur
une distance mesurant jusqu’a` 10 Mpc.
Graˆce aux simulations a` N-corps (Warren et al.[55]), il est possible de pre´dire le nombre
d’amas entre un volume comobile Vc et Vc + dVc et de masse entre M et M + dM c’est-a`-dire
d2N , soit une densite´ d2N/dVcdM . Etre capable de mesurer cette quantite´ permettrait de
contraindre d’une part la ge´ome´trie de l’Univers a` travers le volume comobile dVc, et d’autre
part la croissance des structures a` travers d2N . La de´tection des amas de galaxies peut eˆtre
re´alise´e de trois manie`res :
– par la de´tection du rayonnement X. Les e´lectrons du gaz du milieu inter-galactique de
l’amas e´mettent des photons X par rayonnement de freinage. L’intensite´ du rayonne-
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Fig. 1.12 – Evolution de s/dV en fonction du redshift, pour diffe´rent mode`les. Pour chaque
mode`le, l’Univers est plat, avec Ωk = 0. Les points correspondent aux mesures faites par
Percival et al.[53].
ment X est sensible au carre´ de la masse volumique du gaz. Graˆce a` cela, le contraste
des images permet de bien localiser les amas dans ce domaine de longueur d’onde.
– par effet Sunyaev-Zel’dovich [56] des photons CMB sur les e´lectrons du gaz. Cet ef-
fet rend compte de la possibilite´ qu’un photon CMB ce`de une partie de son e´nergie
a` un e´lectron, par interaction Compton inverse. Une distorsion dans le spectre en
tempe´rature est alors observe´e a` l’endroit dans le ciel ou` se situe l’amas.
– par identification de galaxies de type pre´coce 5. Les LRG font partie des galaxies
pre´coces, or on a e´voque´ dans la partie 1.5.2 que les LRG e´taient souvent situe´es au
coeur des amas de galaxies.
Un te´lescope comme LSST ne sera sensible qu’au dernier type d’observations.
Contrainte sur les parame`tres cosmologiques
Le nombre d’amas dans un volume comobile dVc au redshift z est donne´ par la relation
suivante :
d2N(z) = dVc(z)
∫ ∞
0
f(O, z)
∫ ∞
0
p(O|M, z)
dn(z)
dM
dMdO . (1.58)
Le terme O est une observable d’intereˆt, permettant de de´tecter les amas, de sorte qu’on de´fini
la fonction f(O, z) comme e´tant la fonction de se´lection. C’est la probabilite´ de de´tecter un
amas a` un redshift z et pre´sentant l’observable O. Quant a` la probabilite´ conditionnelle
p(O|M, z), elle est la probabilite´ d’observer un amas pre´sentant l’observable O, sachant qu’il
a une masse M et est au redshift z. Le terme dn(z)/dM est le nombre d’amas par unite´ de
masse M . Enfin, l’e´le´ment de volume comobile dVc correspondant a` l’angle solide dΩ, a` un
redshift z est donne´ par (voir Hogg [57]) :
dVc = H0
[(1 + z)dA]
2
E(z)
dΩdz . (1.59)
5Une galaxies de type pre´coce, early-type en anglais, est une galaxie s’e´tant forme´e toˆt dans l’histoire de la
formation des structures.
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Ainsi, les parame`tres cosmologiques sont pre´sents dans deux termes : la croissance des sur-
densite´s D+ de´finie a` l’e´quation 1.45 dont de´pend le terme dn(z)/dM , et le terme dVc de
l’e´quation 1.59. Pour contraindre l’e´quation d’e´tat de l’e´nergie noire, ainsi que les autres
parame`tres cosmologiques, il faut donc eˆtre capable d’estimer correctement la fonction de
se´lection f , et ajuster la mesure de d2N(z) par la fonction 1.58.
1.5.4 Les supernovae de type Ia
Ce qui suit est de´crit plus en de´tails dans la the`se de Sylvain Baumont [58].
Les supernovae de type Ia repre´sentent la sonde observationnelle la mieux e´tablie pour l’e´tude
de l’e´nergie noire. En effet, elles ont permis la de´couverte de l’acce´le´ration de l’expansion de
l’Univers entre 1998 et 1999 par Riess et al.[6] et Perlmutter et al.[7]. Elles permettent de
mesurer relativement simplement la distance de luminosite´ dL de´finie a` l’e´quation 1.14. En
effet, ces supernovae sont connues pour avoir une courbe de luminosite´ bien determine´e c’est-
a`-dire que l’on suppose que la magnitude absolue en fonction du temps suit toujours la meˆme
e´volution. Dans la suite, nous verrons que la courbe de luminosite´ n’est en re´alite´ pas toujours
la meˆme mais qu’il est cependant possible de l’e´talonner. Enfin si l’on est capable de mesurer
le redshift, alors dL est directement donne´e par l’e´quation 1.18.
Nature des SNIa
Une SNIa est une explosion thermonucle´aire d’une naine blanche. Pour qu’une naine
blanche explose, il faut que sa masse soit e´gale a` celle de Chandrasekhar Mc = 1.4M⊙. Le
processus permettant a` la naine blanche d’acque´rir une telle masse vient probablement de
l’accre´tion d’Hydroge`ne et d’He´lium provenant d’une e´toile compagnon. A l’approche de Mc,
les conditions de pression et de tempe´rature au centre de l’e´toile sont telles qu’elles permettent
le re´-allumage de la re´action de fusion du Carbone. La re´action finit par s’emballer et l’explo-
sion a lieu, vaporisant l’astre en quelques secondes. Le milieu interstellaire est alors enrichi en
e´le´ments interme´diaires : Oxyge`ne, Calcium, Magne´sium, Silicium, et Souffre, ainsi que des
e´le´ments de la famille du Fer : Nickel et Cobalt. La majeure partie de l’e´nergie est cependant
sous forme de rayonnement et d’e´nergie cine´tique. Le quantite´ des e´le´ments produits lors de
l’explosion est en moyenne toujours la meˆme. C’est ce qui explique l’homoge´ne´ite´ des courbes
de luminosite´6, comme on peut le voir sur la figure 1.13. La de´croissance de la courbe de lu-
minosite´ est explique´e par la de´croissance β du 56Ni et du 56Co avec un temps de demie-vie
de 6 jours et 77 jours resp. Les supernovae proches sont facilement observables depuis la Terre
puisqu’au pic de luminosite´, elles brillent autant qu’une galaxie. Il existe diffe´rents types de
supernovae, selon leur composition chimique. L’observation du spectre (quantite´ de photons
en fonction de la longueur d’onde) permet de classifier les supernovae. Le spectre d’une SNIa
pre´sente du Silicium mais pas d’Hydroge`ne.
Des chandelles ’standardisables’
Les SNIa pre´sentent la qualite´ d’avoir approximativement toutes la meˆme courbe de lu-
minosite´. Cependant, ces courbes pre´sentent une certaine dispersion. Comme l’a remarque´
Phillips en 1993 [59], il existe une corre´lation entre le temps de de´croissance et la magnitude
absolue au pic de luminosite´. Plus la luminosite´ au pic est e´leve´e, plus le temps de de´croissance
est long. Il est ainsi possible de corriger cet effet pour que la dispersion au pic de luminosite´
passe de 0.8 mag a` 0.2 mag, comme le montre la figure 1.13. Il est possible d’e´talonner la
6Un courbe de luminosite´ correspond a` la magnitude apparente dans une certaine bande photome´trique en
fonction du temps.
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magnitude absolue en fonction de la courbe de luminosite´ graˆce a` des SNIa proches. La raison
pour laquelle des objets proches sont utilise´s est qu’il est ne´cessaire de connaˆıtre de manie`re
inde´pendante la distance de luminosite´ et la magnitude absolue. La distance de luminosite´
peut eˆtre connue par exemple graˆce aux Ce´pheides, qui sont des chandelles standard. Notons
qu’il est possible que la relation d’e´talonnage varie avec le redshift, auquel cas, elle n’est plus
valable a` grand redshift.
Fig. 1.13 – Figure du gauche : Courbe de luminosite´ dans la bande B dans le re´fe´rentiel de
la Terre, ou` le de´calage vers le rouge a e´te´ corrige´. Les courbes de luminosite´ de la figure du
haut ont e´te´ de´cale´ sur l’axe des y pour plus de lisibilite´.
Figure de droite : Courbe de luminosite´ corrige´e graˆce a` la relation d’e´talonnage.
Figure extraite de Frieman [54] extraite de Kim [60].
Diagramme de Hubble
Il est possible de connaˆıtre d’une part la magnitude apparente m graˆce a` la relation
d’e´talonnage M vs τ (avec τ le temps de de´croissance). On suppose que M a la meˆme valeur
pour toutes les SNIa, ce qui permet a` la magnitude apparente d’eˆtre corrige´e graˆce a` la
relation d’e´talonnage. D’autre part, le redshift peut eˆtre de´duit soit par spectroscopie, soit
par photome´trie de la galaxie hoˆte. Il est ainsi possible de tracer le diagramme de Hubble
m−MA en fonction du redshift et d’ajuster cette courbe par le module de distance, afin d’en
extraire les parame`tres cosmologiques en les ajustant graˆce a` l’e´quation 1.18 et 1.14. Ceci a
e´te´ fait notamment par Riess et al.[6] et Perlmutter et al.[7] (cf figure 1.2).
1.6 Les mesures des parame`tres cosmologiques.
Dans cette partie, nous allons rapidement mentionner l’e´tat des mesures des parame`tres
cosmologiques re´alise´es a` partir d’analyses combine´es de diverses sondes observationnelles.
Dans Komatsu et al.[3], une analyse combine´e des donne´es de WMAP 7 ans, des BAO avec
les mesures de Percival et al.[61] ainsi que les mesures de distance des Ce´phe´ides acquises par
Riess et al.[62] a e´te´ entreprise. L’analyse est de´crite en de´tail dans leur article, et dans le
tableau 1.1 sont re´pertorie´es les valeurs de certains parame`tres cosmologiques.
En ce qui concerne les parame`tres de l’e´quation d’e´tat de l’e´nergie noire, les contraintes
sont repre´sente´es sur la figure 1.14. En supposant que l’e´quation d’e´tat de l’e´nergie noire est
donne´e par w(a) = w0 +(1−a)w0, les valeurs de´duites des fonctions de densite´ de probabilite´
a posteriori sont w0 = −0.93 ± 0.13 et wa = −0.41+0.72−0.71 ou` les incertitudes correspondent a`
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Parame`tre cosmologique Moyenne et incertitude a` 68% niveau de confiance
Ωbary 0.0458 ± 0.0016
ΩDM 0.223 ± 0.014
ΩΛ 0.725 ± 0.016
nas 0.968 ± 0.013
H0 70.2 ± 1.4 km/s/Mpc
Tab. 1.1 – Tableau de valeur de certains parame`tres cosmologiques calcule´s par Komatsu
et al.[3] a` partir d’une analyse combine´e des donne´es de WMAP 7 ans, des BAO et des
Ce´phe´ides. Les valeurs correspondent aux moyennes des fonctions de probabilite´ a posteriori
et les incertitudes correspondent a` 68% de niveau de confiance. Il a e´te´ suppose´ que l’Univers
e´tait plat.
a : Indice du spectre des fluctuations scalaires primordiales.
l’intervalle a` 68% niveau de confiance. Ainsi, une constante cosmologique est cohe´rente avec
ces observations.
Une compilation de 307 SNIa observe´es par les expe´riences SNLS, ESSENCE et HST
a e´te´ re´alise´e par Kowalski et al.[63]. Les auteurs ont re´alise´ une analyse combine´e de ces
SNIa avec les donne´es BAO de Eisenstein et al.[45], et les donne´es CMB de WMAP 5 ans
publie´es par Dunkley et al.[64]. La figure de droite de 1.14 montre les contraintes sur (ΩΛ,Ωm)
pour chaque sonde (en couleurs) mais aussi lorsque les sondes sont combine´es (en gris).
Dans cette analyse, l’e´quation d’e´tat de l’e´nergie noire et telle que w = cst, et la valeur
des parame`tres cosmologiques a` 68.3% de niveau de confiance est reporte´e dans le tableau
1.2. Leur analyse montre que les observations sont compatibles avec un univers plat et une
constante cosmologique.
Parame`tre cosmologique Moyenne et incertitude a` 68.3% niveau de confiance
Ωm 0.285
+0.020+0.010
−0.020−0.010
Ωk −0.010+0.010+0.0006−0.011−0.004
w −1.001+0.069+0.080−0.073−0.082
Tab. 1.2 – Tableau de valeurs des parame`tres cosmologiques calcule´s par Kowalski et al.[63]
qui ont effectue´ une analyse combine´e des donne´es de SNIa, des BAO et du CMB. Les valeurs
correspondent aux moyennes des fonctions de probabilite´ a posteriori et les incertitudes
correspondent aux incertitudes statistiques et syste´matiques a` 68% de niveau de confiance.
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Fig. 1.14 – Figure de gauche : Contraintes provenant de la fonction de densite´ de probabilite´
jointe a posteriori de (w0, wa) en ayant suppose´ que l’e´quation d’e´tat de l’e´nergie noire e´tait
parame´trise´e par w = w0 + (1 − a)wa. Les contours montrent l’intervalle a` 68% et 95% de
niveau de confiance. L’Univers a e´te´ suppose´ plat. Figure extraite de Komatsu et al.[3]
Figure de droite : Figure montrant les contours a` 68.3%, 95.4% et 99.7% de niveau de
confiance, calcule´s a` partir de la fonction de densite´ de probabilite´ jointe a posteriori sur
les parame`tres cosmologiques (ΩΛ,Ωm). Les contours gris correspondent a` la combinaison
des donne´es. Figure extraite de Kowalski et al.[63].
Chapitre 2
Le te´lescope LSST
Maggie
The King of Limbs, Radiohead
Suite au succe`s des te´lescopes grand champ tels que SDSS, un projet plus ambitieux est
ne´ il y a une dizaine d’anne´es aux Etats-Unis : LSST (Large Synoptic Survey Telescope).
Ce dernier est de´die´ principalement a` l’e´tude de quatre programmes de science qui imposent
chacun des contraintes sur la conception du te´lescope. Par chance, les contraintes associe´es
a` chaque programme scientifique sont souvent compatibles entre elles. Par conse´quent, le
te´lescope LSST n’est pas de´die´ a` un unique programme et l’ensemble des donne´es qu’il pro-
duira permettra de servir un champ large de l’astrophysique : de l’e´tude du syste`me solaire
a` la cosmologie.
Dans un premier temps, nous de´crirons les diffe´rents programmes scientifiques, en mention-
nant les contraintes impose´es sur la conception du te´lescope permettant d’atteindre les ob-
jectifs scientifiques. Dans un second temps, nous de´crirons les caracte´ristiques du te´lescope
LSST. Enfin nous e´voquerons certaines e´tapes de l’e´talonnage photome´trique.
2.1 Les programmes scientifiques
Afin d’obtenir plus de de´tails, le lecteur peut se reporter aux documents officiels de la
collaboration LSST [65] et [50]. Dans ce qui suit, les contraintes sur les caracte´ristiques du
te´lescope sont e´nonce´es de manie`re qualitative. L’aspect quantitatif sera aborde´ dans la partie
2.2.
2.1.1 L’e´nergie noire
L’un des objectif de cette the`se porte sur l’e´tude de l’e´nergie noire. La construction du
te´lescope LSST a e´te´, en grande partie, motive´e pour comprendre la nature de cette dernie`re.
Comme nous l’avons mentionne´ dans le chapitre 1, les principales sondes permettant de
comprendre la nature de l’e´nergie noire sont les lentilles gravitationnelles, les oscillations
acoustiques de baryons, le comptage des amas de galaxies, et les supernovae de type Ia.
Le CMB comme photographie de l’Univers primordial reste cependant indispensable comme
normalisation, par exemple pour la valeur de l’e´chelle BAO sBAO comme de´crit dans la partie
1.5.2.
Les lentilles gravitationnelles ainsi que les BAO requie`rent une grande taille de sondage, afin
que le volume effectif soit le plus important possible. LSST doit donc fournir un sondage
57
58 CHAPITRE 2. LE TE´LESCOPE LSST
large et profond. Comme l’ellipticite´ des galaxies doit eˆtre connue avec une grande pre´cision,
il faut que la qualite´ de l’image soit e´leve´e. Afin de controˆler les effets syste´matiques dus aux
conditions d’observations, il est pre´fe´rable que le temps de pose soit relativement faible. Les
redshifts des galaxies seront de´termine´s par photome´trie graˆce aux flux mesure´s dans chaque
filtre (de´crit plus en de´tail dans le chapitre 5). On verra qu’utiliser un syste`me de filtres pour
mesurer la forme du spectre d’un objet astrophysique revient a` faire de la spectroscopie a`
basse re´solution. Afin de minimiser l’incertitude sur le redshift photome´trique, il est important
que les bandes passantes des filtres ne se recouvrent pas et que la transmission dans chaque
bande soit la plus haute possible.
Les SNIa quant a` elles imposent des contraintes sur la cadence d’observation, afin de mesurer
les courbes de luminosite´. A l’inverse des autres sondes de l’e´nergie noire, chaque SNIa permet
de contraindre les parame`tres cosmologiques. Il serait par conse´quent possible d’e´valuer une
de´pendance des parame`tres de l’e´quation d’e´tat de l’e´nergie noire en fonction de la direction
d’observation, a` condition d’observer un nombre suffisamment de SNIa dans tout l’espace
accessible. C’est pourquoi le sondage de LSST doit eˆtre large. Ceci serait par exemple une
indication sur l’anisotropie de l’Univers et une indication de nouvelle physique. Comme pour
les lentilles gravitationnelles faibles, une image de bonne qualite´ est ne´cessaire pour distinguer
la galaxie hoˆte de la supernova. La magnitude limite a` 5σ dans la bande r pour de´tecter une
SNIa doit eˆtre de l’ordre de r ∼ 24 sachant que la magnitude absolue MA ≈ −19, et que
l’e´nergie noire est dominante a` z ≤ 0.7. Augmenter le redshift pour lequel on souhaite observer
les SNIa revient a` augmenter la magnitude limite.
Enfin, les points ze´ro des termes de couleur1 (color zero point) doivent eˆtre connus avec
pre´cision, afin de calculer le redshift photome´trique avec une faible incertitude. En effet,
les rapports de flux entre les filtres sont les quantite´s importantes pour calculer un redshift
photome´trique.
2.1.2 Le syste`me solaire
En de´cembre 2005, le congre`s des Etats-Unis a fait voter l’adoption d’une loi ordonnant
a` la NASA de faire l’inventaire (a` 90% de comple´tude d’ici a` 2020) des objets astrophysiques
de plus de 140 m de diame`tre proches de la Terre (NEO pour Near-Earth Object, situe´s a`
moins de 1.3 UA de la Terre). Ces objets proviennent de collisions d’aste´ro¨ıdes situe´s dans
la ceinture d’aste´ro¨ıdes entre Mars et Jupiter. Cette e´tude devrait permettre de recenser les
NEO qui pourraient e´ventuellement entrer en collision avec la Terre. Les NEO, situe´s a` une
distance de moins de 0.05 UA (soit ∼ 7.48 106 km) sont connus sous le nom de PHA (pour
Potentially Hazardous Asteroid) et sont potentiellement dangereux pour la Terre. Afin de
mettre en application cette loi, un te´lescope optique comme LSST dote´ d’une ouverture de
l’ordre de 8 me`tres et posse´dant une came´ra de plusieurs milliards de pixels est ne´cessaire. La
recherche des PHA pose de fortes contraintes sur la cadence d’observation. Afin de calculer
l’orbite de tels objets, les observations doivent eˆtre rapproche´es, et suffisamment courtes
(∼ 30 s) pour e´viter de voir apparaˆıtre des traˆıne´es sur l’image. De plus, la pre´cision sur la
position des objets doit eˆtre meilleure que 0.1 seconde d’arc. Enfin, comme les aste´ro¨ıdes sont
peu brillants, la magnitude limite a` 5σ dans la bande r doit eˆtre de l’ordre de 24.
1Soit une source de re´fe´rence posse´dant un spectre F en ergs−1cm−2Hz−1 constant en fonction de la lon-
gueur d’onde, alors le point ze´ro de couleur entre les filtres x et y est e´gal mx−my, soit
R
F×Tx(λ)λ
−1dλ/
R
F×
Ty(λ)λ
−1dλ ou` Tx(λ) correspond a` la transmission du filtre x.
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2.1.3 Les transitoires
Un inte´reˆt certain est porte´ sur la recherche d’objets a` flux lumineux variable, tels que les
SNIa et ou les gamma-ray burst. Pour parvenir a` observer ces objets transitoires (transients)
et leur courbe de luminosite´, une large et profonde partie du ciel doit eˆtre observe´e avec
une fre´quence d’observation e´leve´e. Les e´chelles de temps de variation des transitoires sont
diverses, allant de la minute a` plusieurs anne´es. Tenir la cadence d’observation sur une dizaine
d’anne´es est alors ne´cessaire, afin de signaler l’existence des transitoires a` d’autres expe´riences,
pour pouvoir les observer par spectroscopie ou dans d’autres domaines de longueur d’onde.
L’identification des objets et la re´duction des donne´es ne´cessitent des moyens relativement
importants et doivent eˆtre effectue´es rapidement.
2.1.4 La structure de la Voie Lacte´e
Notre galaxie est un laboratoire pour qui veut comprendre la formation des structures.
Les observations re´alise´es par les te´lescopes grand champ comme SDSS et 2MASS ont ouvert
la voie de la compre´hension des grandes structures. La de´couverte des sur-densite´s d’e´toiles
rouges dans notre galaxie (cf Newberg [66] par exemple) est un exemple qui permet de
comprendre pourquoi l’observation et la cartographie de notre propre galaxie pourraient
apporter de nombreuses re´ponses au proble`me de la formation des structures. Un mode`le
permettant d’expliquer cela est que ces e´toiles proviendraient d’une galaxie naine, similaire a`
la galaxie naine du Sagittaire qui serait sur le point d’entrer en collision avec la Voie Lacte´e.
Notons qu’un tel sce´nario est en accord avec le mode`le bottom-up ou` les grandes structures
seraient forme´es par collisions de structures plus petites. Les pre´dictions du mode`le ΛCDM,
notamment celles a` petite e´chelle obtenues graˆce aux simulations a` N-corps, peuvent y eˆtre
teste´es graˆce a` l’observation de notre propre galaxie. Ceci donnerait naissance a` un nouveau
champ disciplinaire : la cosmologie de champ proche.
La classification des e´toiles requiert l’existence d’un filtre bleu et rouge. Le premier, le filtre u
permet de mesurer la me´tallicite´ des e´toiles, tandis que le second permet d’observer les e´toiles
dans les re´gions de forte extinction par la poussie`re2. En plus de la composition chimique, la
compre´hension de la structure du halo galactique ne´cessite une e´tude de la cine´matique des
e´toiles. En effet, il a e´te´ montre´ (cf Carollo [67] par exemple) que le halo stellaire e´tait compose´
de deux parties : le halo central et le halo exte´rieur. Le premier posse`de une composition en
e´le´ments lourds trois fois plus importante que celle du second. Les sens de rotation des deux
sous-halos sont de plus oppose´s. Ceci indique que l’origine et l’e´volution des deux structures
sont diffe´rentes. Une explication serait que des petites galaxies massives en co-rotation avec
la Voie Lacte´e seraient entre´es en ’collision’ avec cette dernie`re donnant naissance au halo
central. Le halo externe serait ne´ plus tard, par collision avec de petites galaxies en rotation
dans le sens inverse. Ainsi, pour comprendre la formation de notre galaxie, et celle des galaxies
en ge´ne´ral, la pre´cision de la trajectoire des objets astrophysiques doit eˆtre de l’ordre de 0.2
milli seconde d’arc/an.
2.1.5 Re´sume´ des contraintes
Dans le tableau 2.1, les contraintes impose´es par les 4 programmes de science cite´s
pre´ce´demment sont reporte´es.
2Comme on le verra dans la suite, l’extinction par la poussie`re tend a` atte´nuer le spectre aux faibles
longueurs d’onde. On dit alors que le spectre est rougi.
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Contrainte Valeur
Profondeur pour une visite
(paire d’expositions de 15 s) r ∼ 24 a` 5σ
PSF < seeing atmosphe´rique (de 0.7 en moyenne)
Re´pe´tabilite´ photome´trique moins de 10 mmag par bande sur tout le ciel
moins de 5 mmag pour les points ze´ro de couleur
Pre´cision astrome´trique moins de 10 milli seconde d’arc par visite
Exposition pour une visite moins de 1 min et plus de 20 s
Filtres au moins 6 filtres
(dans le domaine limite´ par l’absorption atmosphe´rique
et l’efficacite´ quantique des CCD)
bande u et y
Nombre de visites 1000 visites dans tous les filtres
pour chaque partie du ciel
Magnitude limite a` 5σ apre`s sommation r ∼ 27.5 a` 5σ
Surface du ciel couverte 20000 deg2
Acquisition des donne´es,
analyse et acce`s au donne´es < 1 min
Tab. 2.1 – Re´sume´ des contraintes sur l’expe´rience qui permettront de mener a` bien les 4
programmes de science principaux.
2.2 L’instrument
Un e´quilibre a duˆ eˆtre trouve´ entre les valeurs de ces contraintes et le prix de l’expe´rience.
Cela a conduit a` l’e´laboration de plans de conception de LSST. Dans ce qui suit, nous allons
pre´senter les caracte´ristiques principales du te´lescope LSST telles qu’elles ont e´te´ pense´es au
moment de la re´daction de cette the`se.
2.2.1 Les sites
L’expe´rience LSST sera localise´e sur 4 sites principaux :
– les Summit Facility et Base Facility. Le premier est le lieu ou` sera installe´ le te´lescope.
L’acquisition des donne´es et l’interface avec les autres sous-syste`mes, comme le CCOB
(Camera Calibration Optical Bench) par exemple, y seront effectue´es. Quant au second
site, on y exe´cutera de rapides analyses permettant de donner des alertes a` d’autres
expe´riences (pour l’observation de SNIa ou de GRB par exemple).
– le Data Archive Center aux Etats-Unis est le lieu ou` les donne´es seront traite´es et
stocke´es graˆce a` de grosses capacite´s informatiques. Ce centre de de´poˆt sera facilement
accessible par le reste de la communaute´.
– le Data Access Center, a` divers endroits. C’est le lieu ou` les donne´es seront re´plique´es,
afin de pre´venir leur perte en cas d’accident majeur au Data Archive Center. Cette
installation sera divise´e en plusieurs lieux, avec pour l’instant, un site au Etats-Unis,
un au Chili et probablement un a` Lyon au centre de calcul de l’IN2P3.
– le System Operations Center. Cette installation tiendra le roˆle de chambre de controˆle
du Data Management System (DMS). La mission de ce dernier sera de ge´ne´rer un
ensemble de donne´es pouvant eˆtre utilise´s par la communaute´ ainsi que le public. Les
fonctions majeures qu’il doit accomplir sont nombreuses. Le traitement des images
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produites par la came´ra pour donner d’e´ventuelles alertes sera, par exemple, effectue´
par le DMS. La gestion des donne´es d’e´talonnage telles que celles produites par le Flat
Field ou les donne´es du CCOB, la production chaque anne´e d’une compilation des
donne´es sous forme de Data Release, pre´sentant les variables d’inte´reˆt (forme, position,
flux des objets etc. . . ) ainsi que les re´sultats de l’e´talonnage et les images ajoute´es sur
l’anne´e pour tout le ciel sont parmi les taˆches du DMS. Enfin, la gestion des bases de
donne´es ainsi que des interfaces utilisateurs sera e´galement accomplie par le DMS.
La figure 2.1 est une carte ou` sont localise´s les principaux sites mentionne´s ci-dessus. Notons
que le transfert des donne´es du Summit Facility aux autres sites se fera graˆce a` des fibres
optiques.
Comme nous l’avons rapidement dit plus haut, le te´lescope LSST sera accueilli par le Chili au
Cerro Pacho´n. Ce site pre´sente l’avantage d’eˆtre a` haute altitude (2 682 me`tres) limitant ainsi
la masse d’air et le taux d’humidite´. L’autre avantage du site est qu’il est proche du CTIO
(Cerro Tololo Inter-American Observatory). LSST be´ne´ficiera ainsi d’infrastructures de´ja` en
place puisque des te´lescopes d’envergure y sont en fonctionnement, tels que le Gemini South et
le Southern Astrophysical Research Telescope (SOAR). Les mesures atmosphe´riques re´alise´es
depuis 10 ans sur le site montrent que plus de 80% des nuits sont propices a` l’observation avec
d’excellentes conditions atmosphe´riques. La valeur moyenne du seeing, de´fini comme largeur
a` mi-hauteur de l’image d’un point source (PSF pour Point Spread Function) est de l’ordre
de 0.67 seconde d’arc, indiquant de bonnes conditions atmosphe´riques.
Fig. 2.1 – Carte des sites de LSST. Les
sites principaux y sont repre´sente´s : le
Summit Facility et le System Operations
Center au Cerro Pacho´n, le Base Facility
a` la Serena (Chili), le Data Archive Center
a` Urbana Champaign (USA), le Data Ac-
cess Center a` divers endroits, au Chili, au
Etats-Unis et en Europe. Figure extraite
du site web de LSST www.lsst.org .
2.2.2 Le te´lescope
Le te´lescope avec les miroirs qui le composent doit respecter les contraintes impose´es
par les programmes de science. Notamment, les grandeurs a` respecter sont : la surface et la
profondeur du ciel observe´. Ces deux quantite´s de´pendent de l’e´tendue du te´lescope et de
la dure´e de vie de l’expe´rience. L’e´tendue est de´finie comme e´tant le produit de l’aire du
miroir primaire avec le champ de vue (FOV pour Field Of View). Afin de conserver une
qualite´ d’image relativement homoge`ne sur tout le plan focal, il est pre´fe´rable que le champ
de vue ne de´passe pas 10 deg2. Le champ de vue maximal e´tant maintenant contraint, un
compromis entre la dure´e de l’expe´rience et la taille du miroir primaire doit eˆtre trouve´.
La dure´e de l’expe´rience a e´te´ fixe´e a` 10 ans, ce qui implique que le diame`tre effectif du
miroir primaire est e´gal a` 6.5 m. Le champ de vue est ainsi de 9.62 deg2 soit l’e´quivalent de
50 fois la taille angulaire de la Lune. Ces valeurs entraˆınent que le champ de vue total est
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maximise´ a` 20 000 deg2 (demi-sphe`re) et la magnitude limite a` 5σ pour une visite est e´gale
a` rl ∼ 24.5 et rsl ∼ 27.5 apre`s sommation des observations. La valeur de l’e´tendue est donc
de 318 m2deg2. La valeur de rsl est fixe´e par rl et le nombre de visites. Ce dernier de´pend du
temps d’exposition tvis pour une visite, de la taille du miroir primaire et de la dure´e de vie de
l’expe´rience. Pour rappel, tvis ne doit pas de´passer une minute mais doit eˆtre plus long que
20 sec. Cette valeur a e´te´ fixe´e a` 30 sec. De plus, il y a 2 000 zones de 10 deg2 dans la surface
du ciel accessible a` LSST, et connaissant la valeur de tvis, on peut en de´duire que chaque
champ sera re-visite´ en moins de 4 jours. Ceci implique qu’en 10 ans de fonctionnement, le
nombre de visites sera supe´rieur a` 800. Avec cette strate´gie de balayage, LSST consacrera
deux visites par nuit aux champs concerne´s. Enfin, l’efficacite´ de sondage, de´finie comme
e´tant le quotient du temps ou` l’obturateur est ouvert sur le temps par visite est donne´e par :
ǫ =
tvis
tvis + 9
,
ou` 9 sec correspond au temps de lecture de 2× 2 sec (une visite comprend deux expositions
afin de rejeter les rayons cosmiques) et au temps mort de 5 sec. Ainsi, l’efficacite´ est de 77%.
LSST sera un te´lescope de type Paul-Baker/Mersenne-Schmidt, avec trois miroirs M1, M2, et
M3. Le diame`tre de M1 est de d1 = 8.4 m mais son diame`tre effectif est de d
eff
1 = 6.5 m. C’est
le diame`tre effectif qui compte puisqu’au centre de M1 se situe M3 de diame`tre d3 = 5.0 m.
Ainsi les deux miroirs concaves, M1 et M3 peuvent eˆtre construit a` partir d’un seul et meˆme
bloc. Le miroir convexe M2 est situe´ a` 6.4 m de M1 et posse`de un diame`tre d2 = 3.4 m avec
une ouverture re´serve´e a` l’emplacement de la came´ra de 1.8 m de diame`tre, soit un diame`tre
effectif de 2.8 m. C’est donc un te´lescope d’une grande envergure, comme on peut le voir sur
la figure 2.2
Fig. 2.2 – Dessin du te´lescope LSST.
La comparaison entre l’homme en
bas a` gauche avec la taille du
te´lescope donne une ide´e de son en-
vergure (extraite du site web de
LSST www.lsst.org).
La construction des miroirs est en cours, et est conduite par le Steward Observatory Mirror
Lab (SOML). Ce laboratoire ayant de´ja` re´alise´ un miroir de la meˆme taille que M1 pour le
Large Binocular Telescope, il posse`de de´ja` les installations pour fabriquer les miroirs de LSST.
Ces derniers seront compose´s de Ohara E6 low expansion glass de´veloppe´ par (SOML) ; de
la ce´ramique pre´sentant une tre`s faible dilatation sous gradient de tempe´rature.
Le sche´ma des miroirs du te´lescope LSST est repre´sente´ sur la figure 2.3. Le tableau 2.2
re´sume quelques valeurs des parame`tres concernant la conception du te´lescope.
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Fig. 2.3 – Sche´ma du te´lescope LSST. Sur la figure de droite, en plus du parcours des rayons
lumineux dans le te´lescope, sont indique´es certaines dimensions d’e´le´ments optiques. Figures
extraites de www.lsst.org .
2.2.3 La came´ra
Au centre du miroir M2 se situe la came´ra de LSST. Les e´le´ments principaux qui la
composent sont trois lentilles (L1, L2, L3), un carrousel de 6 filtres, un obturateur et un plan
focal de capteurs CCD (Charge Coupled Device) situe´ dans un cryostat. La came´ra sera la
plus grande jamais re´alise´e, avec un diame`tre de 1.6 m, une longueur de 3 m et un poids
de 2 800 kg. Son champ de vue sera de 3.5 secondes d’arc, et avec une re´solution de 0.2
seconde d’arc. Son plan focal, compose´ d’environ 3.2 milliards de pixels, est le plus grand
jamais construit. Il de´livrera une qualite´ d’image exceptionnelle. La came´ra, repre´sente´e a` la
figure 2.4, constitue le coeur de LSST. Le chapitre 3 sera consacre´ au banc d’e´talonnage de
la came´ra. C’est pourquoi nous allons nous attarder sur cette partie de l’instrument.
Le correcteur de champ
Les trois lentilles forment le correcteur de champ. La lentille L3 de diame`tre d
L
3 = 0.73 m
sert de fermeture du cryostat dans lequel se trouve le plan focal. Les deux autres lentilles L2
et L1 de diame`tre d
L
2 = 1.1 m et d
L
1 = 1.55 m sont pre´sentes pour corriger des aberrations
cause´es par les miroirs et L3. La figure 2.5 est un sche´ma du correcteur de champ. Les parcours
de rayons lumineux pour un point source faisant des angles diffe´rents avec l’axe optique y
sont aussi repre´sente´s. Les lentilles sont compose´es de verre de silice, et leur fabrication ne
pre´sente a priori pas de de´fi particulier.
Les filtres
Les filtres (u, g, r, i, z) de LSST sont inspire´s des filtres de SDSS (cf Fukugita et al.[69]). Un
filtre y dans le rouge peut y eˆtre ajoute´ graˆce a` la sensibilite´ encore suffisante des CCD autour
de 1 µm. La plage de longueur d’onde couverte par les filtres est λ ∈ [320, 1080] nm. Les filtres
seront constitue´s de plusieurs couches d’un mate´riau die´lectrique de´pose´ sur un substrat de
silice. Un mate´riau spe´cifique sera utilise´ pour chaque filtre. Le Laboratoire des Mate´riaux
Avance´s (LMA) a` Lyon devrait participer au dessin de conception de certains filtres. Leur
diame`tre est de df = 0.76 m, leur rayon de courbure est de 5.6 m et leur e´paisseur varie de
13.5 a` 26.2 mm selon la bande spectrale conside´re´e. La transmission des filtres au maximum
de leur bande passante doit eˆtre supe´rieure a` 95%, et ne doit pas varier de plus de 1% sur la
surface du filtre. Afin d’e´viter les reflets, un traitement antireflet sera applique´ sur les filtres,
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Variable Valeurs
Champ de vue 9.62 deg2
Taille du sondage 20 000 deg2
Etendue 319 m2.deg2
Longueur focale 10.3 m
F-number (Longueur focale/d1) 1.23
d1, d
eff
1 8.4 m, 6.7 m
d2, d
eff
2 3.4 m, 2.8 m
d3 5 m
tvis 30 s
Nombre de visites par nuit ∼ 2
Nombre de jours entre chaque visite 3-4
Dure´e du programme 10 ans
ǫ 77%
Proportion du temps pour :
le programme principal 90%
les programmes spe´cifiques 10%
Tab. 2.2 – Re´sume´ de quelques valeurs de parame`tres concernant le te´lescope LSST.
Fig. 2.4 – Sche´ma de la came´ra de LSST. Les diffe´rents e´le´ments de´crits dans le texte y sont
indique´s. Figure extraite de www.lsst.org
de sorte que la re´flexion soit infe´rieure a` 0.5%. Les bords des courbes de transmission des
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Fig. 2.5 – Figure de gauche : Sche´ma du correcteur de champ de la came´ra de LSST. Les trois
lentilles y sont dessine´es. Le parcours des rayons lumineux issus du te´lescope y est e´galement
repre´sente´. Ils proviennent d’un point source a` l’infini, et faisant un angle de −1.75, −1, 0,
1 et 1.75 deg avec l’axe optique. Dans les encadre´s sont repre´sente´s les PSF (Point Spread
Function) sur le plan focal pour 3 valeurs de l’angle. Figure extraite de www.lsst.org.
Figure de droite : Sche´ma du correcteur de champ de la came´ra de LSST avec quelques
dimensions. Figure extraite de Olivier et al.[68]
filtres sont relativement pentus car la transmission passe de 90% du maximum a` 10% du
maximum sur une variation de longueur d’onde infe´rieure a` 5% de la largeur du filtre.
Les courbes de transmission de chacun des filtres de LSST tels qu’ils ont e´te´ imagine´s sont
repre´sente´es sur la figure 2.6. On peut remarquer que le filtre y est relativement e´loigne´ du
filtre z. Ceci a e´te´ volontairement pre´vu sachant que les raies d’absorption de l’eau sont aux
alentours de 950 nm. La longueur d’onde centrale du filtre u est plus petite que les raies de
Balmer de l’Hydroge`ne3. Le filtre bleu u est tre`s utile pour distinguer les e´toiles des quasars4.
Les filtres sont monte´s sur un carrousel, et en une nuit d’observation, il sera possible de
changer plusieurs fois de filtre. En effet, la dure´e pre´vue pour changer de filtre est de 2
minutes. Ce carrousel est a` l’e´tude au LPNHE (Laboratoire de Physique Nucle´aire et des
Hautes Energies) et l’e´changeur de filtre au CPPM (Centre de Physique des Particules de
Marseille). Sur la figure 2.7 on peut voir un dessin du carrousel de filtres. Le LPSC sera,
quant a` lui, en charge de concevoir le chargeur de filtres. Ce syste`me permet d’e´changer un
filtre entre les nuits d’observation car, comme on peut le voir sur la figure 2.7, le carrousel
ne peut contenir que 5 filtres.
Dans la suite, on verra quelle est l’influence des filtres sur la reconstruction des redshifts
photome´triques.
Le plan focal
Le plan focal de la came´ra de LSST est sans doute l’une des parties de l’instrument la
plus difficile a` re´aliser, et par conse´quent l’une des plus ambitieuses. Compose´ de 189 CCD
de 4096 × 4096 pixels chacune, soit un total de 3.2 milliards de pixels, ce sera le plus grand
3Les raies de Balmer sont pre´sentes dans le spectre des galaxies, en particulier les galaxies a` flambe´e d’e´toiles
appele´es starbursts.
4Un quasar est un AGN (Active Galactic Nuclei). Etant des points source dans le ciel, ils sont souvent pris
pour des e´toiles.
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Fig. 2.6 – Courbe de transmission des filtres de LSST.
Fig. 2.7 – Dessin du car-
rousel de filtres de LSST.
Figure extraite du site web
de LSST www.lsst.org .
plan focal de cette qualite´ jamais construit. La taille des pixels est de 10 µm de coˆte´, or
sachant que le champ de vue de la came´ra est de 3.6 deg2, cela se traduit en un angle de 0.2
seconde d’arc par pixel. Les CCD seront dispose´s par groupe de 3 × 3 appele´ raft. Chaque
raft contient sa propre e´lectronique de lecture front-end et back-end. L’e´lectronique front-
end est place´e tout de suite apre`s le de´tecteur et permet de traiter le signal analogique (les
e´lectrons produits). L’e´lectronique back-end permet de transformer le signal analogique en
signal nume´rique pour pouvoir ensuite eˆtre transmis. L’ASIC front-end (pour Application-
Specific Integrated Circuit) appele´ ASPIC et l’ASIC de synchronisation appele´ SCC seront
re´alise´es au LAL (Laboratoire de l’Acce´le´rateur Line´aire). Les rafts sont monte´s sur une grille
de carbure de silicium et place´s dans le cryostat qui maintient la tempe´rature constante a`
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180 K.
Revenons plus en de´tail sur les CCD puisque leurs caracte´ristiques sont remarquables :
– afin d’obtenir une efficacite´ quantique e´leve´e aux grandes longueurs d’onde (1080 nm), la
profondeur de de´ple´tion doit eˆtre supe´rieure a` 75 µm. La configuration back-illuminated
a e´te´ adopte´e pour permettre la de´tection d’un flux lumineux plus important que dans
la configuration front-illuminated.
– La diffusion de charge doit rester ne´gligeable devant la PSF (Point Spread Function).
Cela entraˆıne que la jonction p − n du capteur soit entie`rement de´ple´te´e. Ceci est
re´alisable graˆce a` une tension relativement e´leve´e entre l’anode et la cathode.
– du fait de la morphologie compacte de LSST, la profondeur de champ est faible. La
plane´ite´ du plan focal requiert que la hauteur la plus grande entre une bosse et un
trou sur la surface (longueur peak-to-valley) doit eˆtre infe´rieure a` 5 µm par CCD et
infe´rieure a` 10 µm sur tout le plan focal, ce qui est assez ambitieux. Cette contrainte
est essentiellement impose´e par les e´tudes de lentilles gravitationnelles faibles. Des tests
pre´liminaires re´alise´s au Brookhaven National Laboratory montrent que cela sera pos-
sible graˆce a` un ajustement de la position de chaque CCD.
– la fraction de la surface du plan focal recouverte par la surface collectrice est de 93%,
soit seulement 7 % de surface morte.
– le temps de lecture du plan focal est de 2 secondes, c’est assez court, sachant qu’il y a
3024 ports de sortie (soit 16 par CCD). La fre´quence de lecture des amplificateurs est
donc de 50 kHz, car chaque amplificateur est en charge de 2048× 512 pixels.
Le tableau 2.3 re´sume quelques caracte´ristiques des CCD, avec notamment les niveaux de
bruit, que nous n’avons pas e´voque´s jusqu’a` pre´sent. La courbe d’efficacite´ quantique des
CCD est repre´sente´e sur la figure 2.8.
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Fig. 2.8 – Courbe attendue pour de l’efficacite´ quantique des CCD en fonction de la longueur
d’onde.
Outre les 189 CCD de science, 4 rafts de CCD de controˆle du front d’onde et de guidage
sont dispose´s dans les coins de la grille des CCD de science, comme on peut le voir sur la
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Variable Valeur
Taille d’un pixel 10 µm× 10 µm.
Nombre de pixels par CCD 4096× 4096
Nombre d’amplificateurs par CCD 16
Bruit de lecture < 5 e−
Dure´e de lecture < 2 s
Capacite´ du puits > 90 000 e−
Non-line´arite´ < 7% du puits
Efficacite´ du transfert de charge > 0.999995
Diaphonie (cross-talk) < 0.05%
Pixels noirs et pixels blancs < 0.025%
Colonnes de´fectueuses < 20
Puissance ne´cessaire < 10 mW
Tab. 2.3 – Re´sume´ de quelques valeurs des parame`tres concernant les CCD de la came´ra de
LSST.
figure 2.9. Le controˆle du front d’onde est effectue´ en mesurant l’intensite´ lumineuse d’une
distribution d’e´toiles a` e´quidistance du focus, a` l’aide de 2 CCD identiques a` ceux de science,
mais de taille deux fois plus petite. La figure 2.10 sche´matise l’utilisation de ces CCD. Les 4
rafts he´bergent e´galement des CCD de guidages permettant de ve´rifier, a` une fre´quence de
10 Hz, la position relative du te´lescope par rapport au champ d’e´toiles.
Fig. 2.9 – Repre´sentation sche´matique du plan focal. On peut distinguer les rafts de 3 × 3
CCD, ainsi que les 4 rafts de controˆle avec les CCD de controˆle du front d’onde et les CDD
de guidage. Figure extraite de www.lsst.org .
La production des CCD sera finance´e a` 25% par la France. L’entreprise e2V et le la-
boratoire ITL (Information Technology Laboratory) sont les deux vendeurs susceptibles de
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Fig. 2.10 – Sche´ma repre´sentant les positions relatives des CCD controˆlant le front d’onde.
Les deux CCD sont dispose´s a` des hauteurs diffe´rentes du plan focal et l’image sur ces CCD
n’est donc pas focalise´e. (FPA pour Focal Plane Array) Figure extraite du poster de Gressler
et al.[70].
fournir les CCD de LSST. Un banc de caracte´risation des CCD est en cours de conception
au LPNHE ou` 25% des CCD seront teste´s.
L’obturateur
L’obturateur de LSST sera situe´ entre le filtre et le plan focal. Il est compose´ de deux
range´es de 3 pales. Pour commencer l’exposition, une range´e de pales se retire et pour la
suspendre l’autre range´e s’allonge. Cela assure que tous les pixels soient e´claire´s pendant la
meˆme dure´e. Le temps d’ouverture et de fermeture est de 1 sec.
2.2.4 Acquisition, traitement et stockage des donne´es
Le volume de donne´es produit par LSST est conside´rable. En effet, il est pre´vu que chaque
nuit soient produits entre 20 et 30 TBytes5 de donne´es. Sur 10 ans, le volume de donne´es
brutes s’e´le`ve a` environ 60 PBytes, et a` 30 PBytes pour le catalogue final d’objets. Pour traiter
les donne´es, des super-ordinateurs de 250 TFlops6 seront utilise´s. Comme on l’a rapidement
e´voque´ dans la partie 2.2.1, les donne´es sont ge´re´es par le DMS. La gestion des donne´es se
fait en trois e´tapes, selon le lieu et le moment ou` elles sont produites :
1. les donne´es de ce niveau (Level 1 data products) sont les donne´es de plus bas e´tage. Elles
proviennent directement de la came´ra et sont par conse´quent produites en permanence,
durant les nuits d’observation. A ce stade, le traitement des donne´es est essentiellement
automatise´, et ne ne´cessite pas d’intervention humaine. Les alertes, e´mises lorsque le
flux ou la position d’un objet a change´ significativement par rapport a` la moyenne
sur le long terme, sont ge´ne´re´es a` ce stade. Outre les alertes, des informations sur la
qualite´ de l’observation (SDQA pour Science Data Quality Assessment) sont produites
et envoye´es au syste`me de controˆle de l’observatoire (Observatory Control System).
2. les donne´es de ce niveau (Level 2 data products) font partie de la Data Release annuelle.
Pour les produire, les donne´es du niveau pre´ce´dent sont combine´es et traite´es avec
51 TBytes est e´gal a` 1012 bytes. Un byte correspond a` 8 bits.
6 Un ordinateur ayant une capacite´ de 1 TFlops est capable d’effectuer 1012 ope´rations sur des nombres de
types float en 1 seconde. L’acronyme FLOPS signifie FLoating point Operation per Second.
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d’importants moyens de calculs. En effet, elles tiennent compte des informations de
chaque exposition. La qualite´ de ces donne´es est assure´e par les scientifiques de la
collaboration.
3. les donne´es de ce niveau (Level 3 data products) sont produites graˆce aux donne´es
des deux niveaux pre´ce´dents. Elles sont spe´cifiques a` chaque programme scientifique et
sont obtenues graˆce aux programmes d’analyse e´crits par les groupes de travail. Le DMS
doit fournir une interface utilisateurs Applications Programming Interfaces ainsi que des
moyens de calculs mais les donne´es ne seront pas produites par le DMS lui-meˆme.
Les donne´es du niveau 1 et 2 seront accessibles par le public tandis que les donne´es du niveau
3 seront prive´es dans la plupart des analyses.
2.3 Etalonnage photome´trique de LSST
Pour plus de de´tails, le lecteur peut se reporter a` l’article de Burke et al.[71]. Plusieurs
programmes de science requie`rent une pre´cision photome´trique de 1% sur tout le ciel, en
re´pe´tabilite´ et en uniformite´. Pour parvenir a` cet objectif, et maintenir la cadence d’observa-
tion, il est ne´cessaire que la re´ponse du te´lescope en fonction de divers parame`tres (longueur
d’onde, position de l’image sur le plan focal par exemple) soit connue pour une large gamme de
conditions d’observation. Une connaissance pre´cise de la re´ponse du te´lescope, de la came´ra,
ainsi que de la transmission de l’atmosphe`re est alors ne´cessaire. Cette dernie`re sera essen-
tiellement estime´e graˆce a` un te´lescope spectroscopique auxiliaire situe´ non loin du te´lescope
LSST. Quant a` la re´ponse de l’instrument et de la came´ra, elle sera connue a` l’aide d’une
illumination du doˆme de LSST (Dome Flat Field) et du banc d’e´talonnage de la came´ra :
le CCOB (pour Camera Calibration Optical Bench) dont la conception a de´bute´ avec cette
the`se. Dans ce qui suit nous allons tout d’abord de´finir le syste`me photome´trique de LSST,
pour ensuite de´crire les proce´dures et les syste`mes d’e´talonnage.
2.3.1 Syste`me photome´trique
Le te´lescope mesure l’inte´grale du flux Fν(λ) (en Wm
−2Hz−1) d’une source, ponde´re´
par la transmission de l’instrument et de l’atmosphe`re Sb dans la bande b = (u, g, r, i, z, y)
conside´re´e :
Cmesb =
∆A∆T
h
∫ ∞
0
Fν(λ)Sb(x, y, alt, az, t,λ)λ
−1dλ . (2.1)
L’aire de la pupille d’entre´e du te´lescope est ∆A et le temps d’exposition ∆T . Dans la suite
on conside´rera que h = c = 1. Dans l’expression 2.1, il est explicitement e´crit que la re´ponse
de l’instrument de´pend de la position (x, y) de l’image sur le plan focal, de la position (alt, az)
de la source dans le ciel, du temps t a` laquelle l’image est obtenue et de la longueur d’onde
λ. Parce que l’unite´ de Sb est en ADU / photon, C
mes
b est en ADU
7. Le terme Sb de´pend de
la transmission de l’instrument lui-meˆme Ssystb mais aussi de la transmission de l’atmosphe`re
Satm. Ainsi, la transmission mesure´e pour chaque observation est donne´e par :
Smesb (x, y, alt, az, t,λ) = S
syst
b (x, y, t,λ)× Satm(alt, az, t,λ) , (2.2)
ou` Ssystb en ADU/photon est la re´ponse instrumentale telle qu’elle est mesure´e, et S
atm est
la fonction de transmission de l’atmosphe`re mesure´e. La magnitude apparente AB mesure´e
7ADU pour Analog-to-Digital Unit. Cela repre´sente un nombre de coups. Par exemple, si l’on a 10e− dans
le puits, et que le gain est de 2.5 ADU/e−, le signal sera de 25 ADU.
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Quantite´ Spe´cification du SRD Spe´cification minimale Objectif
Re´pe´tabilite´ (gri/uzy) (10−3 mag) 5/8 8/12 3/5
Uniformite´ spatiale (10−3 mag) 10 15 5
Biais des termes couleurs (10−3 mag) 5 10 3
Biais sur la magnitude (10−3 mag) 10 20 5
Tab. 2.4 – Tableau re´pertoriant les valeurs de la pre´cision et de la re´pe´tabilite´ de l’e´talonnage
fixe´es par le SRD (Science Requirement Document ou` les contraintes sur la conception du
LSST sont e´nonce´es). Ce tableau peut eˆtre vu comme un budget d’erreurs. Le biais est l’e´cart
entre la valeur estime´e et la vraie valeur, tandis que la re´pe´tabilite´ est l’incertitude sur la
valeur estime´e a` 95% de niveau de confiance.
au-dessus de l’atmosphe`re est de´finie par :
mmesb = −2.5 log
(
Cmesb /∆A∆T∫∞
0 FABS
mes
b (λ)λ
−1dλ
)
, (2.3)
ou` le flux de normalisation est FAB = 3631 Jy (avec 1 Jy = 10
−26 WHz−1m−2). La re´ponse
normalise´e, pour chaque observation, est de´finie par :
φmesb (λ) =
λ−1Smesb (λ)∫∞
0 λ
−1Smesb (λ)dλ
.
Afin de connaˆıtre la valeur de la magnitude apparente mmesb de´finie a` l’e´quation 2.3, car c’est
la grandeur inte´ressante pour comparer le flux lumineux des objets entre eux, le terme Smesb
(ou φmesb ) doit eˆtre connu le mieux possible. Les donne´es produites seront : la valeur de m
mes
b
et la valeur de φmesb . Toutes deux seront accompagne´es de leur incertitude de mesure. Le
nombre de paires (mmesb ,φ
mes
b ) sera de l’ordre de 10
12.
La transmission ’standard’ φstdb (λ) est de´finie comme la moyenne sur plusieurs expositions
de φmesb . La diffe´rence entre la magnitude apparente calcule´e pour une exposition a` partir de
φmesb , et celle a` partir de φ
std est :
mstd,mesb −mmesb ≡ ∆mstdb , (2.4)
= 2.5 log
(∫∞
0 fν(λ)φ
mes
b (λ)dλ∫∞
0 fν(λ)φ
std
b (λ)dλ
)
, (2.5)
ou` le spectre de la source est Fν(λ) = F0× fν(λ), tel que fν(λb) = 1 ou` λb est arbitraire mais
sera choisie comme la longueur d’onde moyenne de φstdb . Pour obtenir ∆m
std
b , le spectre de
la source doit eˆtre suffisamment bien connu. Le catalogue d’objets contiendra la magnitude
apparente standard, calcule´e pour un certain nombre de spectres f(λ) de re´fe´rence (e´toile,
QSO, galaxie etc. . . ). Les utilisateurs auront ainsi la possibilite´ de calculer les magnitudes
apparentes avec leur propre spectre.
La pre´cision de l’e´talonnage photome´trique de LSST est donne´e par le tableau 2.4. Ces valeurs
sont de´finies comme e´tant soit le biais soit la re´pe´tabilite´ pour une magnitude standard
(de´finie a` l’e´quation 2.4) d’une e´toile brillante isole´e. Nous allons voir dans la suite comment
atteindre ce haut niveau de pre´cision.
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2.3.2 Proce´dure d’e´talonnage
L’e´talonnage du te´lescope LSST sera re´alise´ en deux e´tapes. La premie`re se fera chaque
nuit, mais les donne´es d’e´talonnage ne pre´senteront pas le niveau de pre´cision de´crit dans
le tableau 2.4, contrairement a` celles de la seconde e´tape. Cette dernie`re consistera en une
analyse plus comple`te, tenant compte de toutes les donne´es d’e´talonnage disponibles lors de
chaque Data Release.
L’e´talonnage photome´trique peut se de´composer en trois parties :
– l’e´talonnage relatif consistant en une carte de la mesure de la re´ponse de l’instrument,
dans une bande donne´e.
– l’e´talonnage absolu qui comprend la de´termination des 5 points ze´ro de couleur.
– l’e´talonnage absolu qui consiste a` de´terminer le biais de la magnitude apparente d’un
objet ayant un flux constant FAB.
Cette de´composition est plus explicite lorsqu’on e´crit la relation qui lie la magnitude appa-
rente standard mesure´e mstd,mesb a` la magnitude apparente vraie m
vraie
b :
mstd,mesb = m
vraie
b + σ + ∆b + δb(x, y, alt, az, t,φ, SED) , (2.6)
ou` σ est l’erreur statistique due au bruit de photons qui s’annule en moyenne. Le terme ∆b
correspond a` un de´calage syste´matique du point ze´ro de la magnitude (c’est-a`-dire la valeur
de la magnitude pour une source de flux constant e´gal a` FAB). Enfin, le terme δb correspond
a` une erreur syste´matique de ∆b, et de´pend de la position de l’image sur le plan focal (x, y),
de la position de la source dans le ciel (alt, az), du spectre de la source SED, de la forme
de la bande passante φ et du temps t auxquels l’image a e´te´ prise. C’est en quelque sorte la
re´ponse relative du plan focal. En moyenne, ce terme est nul, mais pour chaque observation,
une valeur de δb doit eˆtre disponible.
Etalonnage relatif : δb
La mesure de δb sera re´alise´e graˆce a` l’observation re´pe´te´e d’un ensemble de ∼ 108 e´toiles
brillantes isole´es. Ce catalogue de re´fe´rence comprendra des e´toiles se´lectionne´es graˆce a` leurs
couleurs, leurs magnitudes et leur position dans le ciel. Elles seront se´pare´es d’environ 1
minute d’arc, de sorte que 200 de ces e´toiles seront visibles sur chaque CCD. Chacune de
ces e´toiles sera observe´e de 100 a` 200 fois dans chacun des filtres. Pour chaque observation,
une valeur de Cmesb de´finie a` l’e´quation 2.1 sera disponible, ainsi qu’une valeur de S
syst
b et de
Satm. Le plan focal sera divise´ en 200 voire 400 zones dont la taille sera similaire a` celle d’un
CCD. Ainsi chaque e´toile i sera positionne´e sur la zone p pour chaque image j. La strate´gie
de visite sera telle que la zone p n’est pas toujours la meˆme. Graˆce a` Cmesb , a` S
syst
b , a` S
atm et
a` l’estimation des termes de couleurs des e´toiles (en supposant que le spectre des e´toiles varie
lentement avec la longueur d’onde) la magnitude standard mstd,mesb (i, j) est calcule´e graˆce
aux e´quations 2.3 et 2.4. La valeur de δb(p, j) est ainsi de´termine´e par minimisation du terme
de χ2 :
χ2 =
∑
i,j
(
mstd,mesb (i, j)− (mstd,fitb (i) + δb(p, j))
δmstd,mesb (i, j)
)2
.
Le terme δmstd,mesb est une estimation de l’incertitude sur la magnitude standard m
std,mes
b (i, j),
et tient compte, entre autres, de l’incertitude sur le spectre de l’e´toile. Les parame`tres d’ajus-
tement sont donc : l’estimation de la magnitude apparente mstd,fitb (i) de l’e´toile i et l’erreur
relative de la re´ponse du plan focal δb(p, j). Notons que la zone p joue le roˆle de coordonne´es
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Caracte´ristiques de conception Re´pe´tabilite´ Uniformite´ Biais des points
(gri/uzy) ze´ro de couleur
Ensemble du syste`me 5/8 10 5
Re´ponse instrumentale Ssystb 3/5 5 3
Transmission atmosphe´rique 3/5 5 3
Catalogue d’e´toiles de re´fe´rence (mstd,mesb ) 3/4 7 3
Tab. 2.5 – Budget d’erreurs des sources d’incertitudes sur la de´termination du syste`me pho-
tome´trique. Les valeurs sont en milli-magnitude.
spatiales, tandis que l’indice j joue le roˆle de variable temporelle.
Les ∼ 108 valeurs de δb(p, j) serviront a` corriger les magnitudes apparentes mesure´es pour
chaque source de´tecte´e par LSST. La me´thode de minimisation n’est cependant pas encore
de´termine´e entie`rement, et risque de demander de fortes ressources informatiques.
Etalonnage absolu : ∆b
Le terme ∆b peut se de´composer de la manie`re suivante :
∆b = ∆r + ∆br , (2.7)
ou` ∆br correspond au point ze´ro de couleur entre la bande r et la bande b, et ∆r est le
de´calage syste´matique de la magnitude apparente dans la bande r. Avec cette notation, et
d’apre`s le tableau 2.4, l’incertitude sur ∆br doit eˆtre infe´rieure a` 5 mmag et celle sur ∆r
infe´rieure a` 10 mmag.
Les valeurs des 5 ∆br pourraient, en the´orie, eˆtre de´termine´es avec une source pour laquelle
les termes de couleurs sont connus. En pratique, ce n’est pas le cas, mais il apparaˆıt que les
spectres des naines blanches de type A et B pre´sentant des raies d’absorption de l’Hydroge`ne
et d’He´lium (resp.) sont relativement bien connus. En effet, les termes de couleurs pre´dits
par les mode`les sont connus a` 0.01 mag pre`s. Il est pre´vu qu’environ une centaine de ces
e´toiles ayant r < 24 soient visibles sur chaque image de LSST. Par conse´quent, graˆce a` une
minimisation de χ2 entres les couleurs observe´es et les couleurs pre´dites par le mode`le, il sera
possible de de´terminer pre´cise´ment la valeur des ∆br.
Il reste a` trouver la valeur de ∆r graˆce a` un catalogue d’e´toiles. Cette proce´dure n’est pas
encore e´tablie.
2.3.3 Syste`mes d’e´talonnage
La diffe´rence entre la magnitude vraie et la magnitude mesure´e (cf e´quation 2.6) de´pend
de φmesb , φ
std
b et de f(λ). Ces fonctions tiennent compte respectivement de la transmission de
l’instrument, de la transmission de l’atmosphe`re et de la connaissance des e´toiles de re´fe´rence
d’e´talonnage. Le budget d’erreurs peut donc eˆtre de´compose´ selon ces trois sources d’incer-
titudes, en supposant qu’elles sont inde´pendantes entre elles (ce qui n’est pas vrai pour le
calcul de δb par exemple). Le budget d’erreurs pour chacune des sources est donne´ par le
tableau 2.5. Prendre en compte la de´pendance des sources d’erreurs entre elles devrait per-
mettre d’atteindre une meilleure pre´cision pour atteindre les objectifs liste´s dans la troisie`me
colonne du tableau 2.4.
Concentrons-nous sur les lignes 3 et 4 du tableau 2.5.
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Mesure de la re´ponse de l’instrument : Ssystb
La de´termination de Ssystb permet de corriger les images de science de la re´ponse instru-
mentale. Outre le fait que chaque pixel et chaque carte e´lectronique de lecture posse`de sa
propre re´ponse, diverses contaminations existent. Par exemple, des reflets provenant de la
re´flexion multiple de rayons lumineux sur les dioptres de la came´ra viennent contaminer le
plan focal sous forme d’images de´focalise´es. Ces reflets sont appele´s des fantoˆmes. La diapho-
nie (cross-talk) des cartes e´lectroniques est un autre exemple.
Afin de prendre en compte ces contaminations, la mesure de Ssystb doit eˆtre effectue´e en
plusieurs e´tapes, de´crites ci-dessous :
1. L’illumination monochromatique du doˆme du te´lescope (Monochromatic Dome Projec-
tor System) permet de mesurer la re´ponse relative de l’instrument. Cette proce´dure est
connue sous le nom de Flat Field. La re´ponse du plan focal a` une illumination d’in-
tensite´ controˆle´e de l’e´tendue du te´lescope, tient compte de la re´flectivite´ des miroirs,
de la transmissions des optiques, de l’efficacite´ quantique des CCD, du gain et de la
line´arite´ de l’e´lectronique de lecture des CCD. Des diffuseurs e´claire´s soit par une lampe
a` spectre large, soit par une lampe a` longueur d’onde ajustable, permettront d’illuminer
le te´lescope sur toute son e´tendue. Chaque projecteur est cense´ produire une illumina-
tion relativement collimate´e pour e´viter la dispersion des rayons hors du champ de vue
du te´lescope. L’uniformite´ n’a pas besoin d’eˆtre meilleure que 10%, mais doit eˆtre tre`s
bien connue. Un ensemble de photodiodes de controˆle e´talonne´es a` 0.1% permettront
de mesurer pre´cise´ment l’intensite´ lumineuse de l’e´cran projecteur. Cette mesure sera
effectue´e toute les nuits.
2. Le balayage d’un champ dense d’e´toiles permettra d’obtenir un motif de correction de
la lumie`re d’arrie`re plan. En effet, on estime a` ∼ 1 − 2% la contribution de la lumie`re
provenant de l’exte´rieur du champ de vue du te´lescope a` la lumie`re totale de´tecte´e par
le plan focal. La contribution des fantoˆmes est du meˆme ordre. Il faut donc eˆtre capable
de mesurer cette lumie`re d’arrie`re plan pour la soustraire au motif de Flat Field ainsi
qu’aux images de science. Cette e´tape est appele´e la Dome Flat Illumination Correction.
3. Le CCOB (Camera Calibration Optical Bench) permet quant a` lui de mesurer, inde´pendamment
du te´lescope, la re´ponse du plan focal SFPAb (x, y, θ,φ,λ, t), ou` θ et φ sont les angles
d’incidence du faisceau lumineux sur la came´ra. De´crit plus en de´tail dans le chapitre
suivant, il proce`dera a` l’e´talonnage de la came´ra en deux e´tapes. Dans un premier
temps, le balayage d’un faisceau dont la taille est beaucoup plus grande que celle d’un
pixel sera effectue´ sur la came´ra, avec L3 seulement en place. La re´ponse des pixels
pour chaque pas peut ainsi eˆtre compare´e a` la valeur moyenne attendue. Une carte
de la re´ponse relative des pixels est ainsi obtenue. Dans un second temps, un faisceau
fin illuminera la came´ra pour un grand nombre d’angles d’incidence et de longueurs
d’onde. Chaque image sera compose´e de l’image principale du faisceau et d’un chape-
let d’images fantoˆmes provenant des reflets sur les dioptres de la came´ra. La position
relative des images fantoˆmes est sensible a` la fois a` la re´flectivite´, a` l’alignement et a` la
positions des e´le´ments optiques. Les donne´es extraites du CCOB serviront de point de
de´part pour des simulations (avec le logiciel ZEMAX par exemple) de motif de Dome
Flat Illumination Correction.
L’ensemble des donne´es produites lors de ces 3 e´tapes sont traite´es pour extraire la re´ponse
instrumentale Ssystb . Un motif de correction (Template Flat) est e´tabli a` partir de l’ensemble
des expositions re´alise´es avec le Monochromatic Dome Projector System, de l’ensemble des
Dome Flat Illumination Corrections et des donne´es du CCOB. Ce motif servira a` corriger
les images de science des effets instrumentaux. Cette e´tape s’appelle l’ISR (Instrumental
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Fig. 2.11 – Sche´ma de la proce´dure d’e´talonnage
Signature Removal).
L’organigramme de la figure 2.11 re´sume les liens entre les diffe´rentes e´tapes de´crites ci-dessus.
Mesure de la transmission atmosphe´rique : Satm
La mesure de la transmission atmosphe´rique consiste a` caracte´riser, toutes les nuits, les
variations spatiales et temporelles de l’extinction atmosphe´rique. Pour ce faire, un te´lescope
auxiliaire, muni d’un spectrographe, mesure le spectre de quelques e´toiles brillantes re´parties
dans tout le ciel observable par le te´lescope LSST. Chaque fois qu’elles traversent le champ ob-
serve´ par LSST, leur spectre est mesure´ et compare´ avec les mesures photome´triques de LSST.
Un e´talonnage du te´lescope auxiliaire est ne´cessaire, et sera effectue´ graˆce a` quelques e´toiles
standards pour lesquelles les termes de couleurs sont tre`s bien connus. Les spectres sont ana-
lyse´s pour connaˆıtre les diffe´rentes composantes atmosphe´riques. Le mode`le atmosphe´rique
comprend la diffusion et l’absorption de la lumie`re par l’Oxyge`ne, l’Azote, l’Ozone, la vapeur
d’eau, les cristaux de glace, et les ae´rosols entre autres. Un spectre d’absorption atmosphe´rique
typique est repre´sente´ sur la figure 2.12. Des e´tudes pre´liminaires mene´es par Burke et al.[72]
ont montre´ qu’il e´tait possible de corriger les flux mesure´s de l’extinction atmosphe´rique avec
une pre´cision de l’ordre de quelques milli-magnitudes, ce qui est du meˆme ordre de grandeur
que les contraintes du tableau 2.5.
Il est pre´vu que le te´lescope auxiliaire (AT pour Auxiliary Telescope) de diame`tre 1.2 m
posse`de une pre´cision spectrale de ∆λ/λ ∼ 2.5 10−3. Le spectre, entre 330 et 1100 nm, des
e´toiles brillantes (r < 12) doit eˆtre obtenu en une seule exposition toutes les 5 minutes.
2.4 La collaboration LSST
Dans cette partie, les organigrammes de la collaboration LSST et de la collaboration
LSST-France, sont pre´sente´s sur les figures 2.13 et 2.14 respectivement. Seules les contribu-
tions techniques y sont visibles.
La collaboration LSST est en re´alite´ une socie´te´ fonde´e en 2003 dont plusieurs centaines de
physiciens, inge´nieurs et techniciens font partie. Le sie`ge de la LSST Corporation est situe´
a` Tuscon, Arizona, et des laboratoires dans tous les Etats-Unis participent a` la societe´. Aux
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Fig. 2.12 – Spectre d’absorption atmosphe´rique typique. Les principales raies sont
repre´sente´es.
Etats-Unis, le projet est finance´ a` la fois par des fonds prive´s et des fonds publics. La France
apporte e´galement une participation financie`re directe, avec notamment l’achat de 25% des
CCD de science. Les laboratoires franc¸ais concerne´s participent aussi aux de´veloppements et
a` la construction de l’instrument. Les groupes de travail scientifiques ne sont pas repre´sente´s
ici, car l’accent est volontairement mis sur l’instrument.
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Fig. 2.13 – Organigramme de la collaboration LSST, avec mention des principaux respon-
sables. Figure adapte´e de https ://www.lsstcorp.org .
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Fig. 2.14 – Organigramme de la collaboration LSST-France, avec mention des principaux
responsables et laboratoires participants.
Chapitre 3
Le banc d’e´talonnage de la came´ra
de LSST
Bohemian dances
Both Ways Open Jaws, The Do
La came´ra de LSST est le coeur du te´lescope LSST et de par sa complexite´, sa construc-
tion constitue un ve´ritable de´fi. Comme nous l’avons e´voque´ dans le chapitre pre´ce´dent,
pour parvenir au niveau de pre´cision photome´trique impose´ par les objectifs scientifiques,
la re´ponse de la came´ra doit eˆtre connue avec une grande pre´cision. Pour parvenir a` cela,
en collaboration avec David Burke (responsable de l’e´talonnage de LSST) a` SLAC (Stan-
ford Linear Accelerator Center), nous avons de´veloppe´ le banc d’e´talonnage de la came´ra
de LSST : le CCOB (Camera Calibration Optical Bench). Les deux missions principales du
CCOB sont d’e´talonner la re´ponse relative de la came´ra avec une tre`s grande pre´cision, et
de proce´der a` une validation globale du montage de la came´ra. La date de de´but de la col-
laboration correspond, a` quelques mois pre`s, avec le de´but de cette the`se. Les membres de
l’e´quipe AMS-CREAM-LSST1, l’inge´nieur du service e´lectronique2, les techniciens du Service
De´tecteur et Instrumentation3 et un inge´nieur du service Me´canique 4 sont les principales
personnes ayant participe´e a` l’e´laboration du CCOB. Dans ce qui suit, nous verrons tout
d’abord quels sont les enjeux de l’e´talonnage de la came´ra, et pre´senterons le cahier des
charges du CCOB que nous avons e´tabli et qui devrait permettre d’atteindre le niveau de
pre´cision photome´trique exige´. Nous de´velopperons ensuite en de´tail le principe et les e´tapes
de l’e´talonnage. Enfin, nous terminerons sur les mesures de stabilite´ temporelle du faisceau.
Ces mesures sont les premie`res ayant e´te´ re´alise´es afin de caracte´riser le faisceau servant a`
l’e´talonnage.
3.1 L’e´talonnage de la came´ra
Pour chaque objet d’une Data Release, la magnitude apparente doit eˆtre accompagne´e
d’une estimation de l’incertitude lie´e au bruit poissonien de photons σ, du point ze´ro de
couleur ∆br, du de´calage syste´matique de la magnitude apparente dans la bande de re´fe´rence
1Aure´lien Barrau (responsable scientifique de LSST au laboratoire et membre du comite´ de de´cisions de la
collaboration LSST France), Sylvain Baumont, Laurent Derome et moi-meˆme.
2Christophe Vescovi (responsable technique de la collaboration LSST France).
3Myriam Migliore (responsable technique de LSST au laboratoire) et Re´mi Faure.
4Eric Perbet
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∆r et de l’e´cart δb autour de ∆b (cf e´quations 2.7 et 2.6). Ainsi, connaˆıtre la re´ponse de
l’instrument, soit la fonction Ssystb de´finie a` l’e´quation 2.2, est d’une importance primordiale
puisqu’elle intervient dans l’estimation de δb et de ∆b. Pour rappel, S
sys
b de´pend de la re´ponse
de la came´ra. C’est cette dernie`re que nous allons tenter de caracte´riser avec le CCOB.
3.1.1 La ne´cessite´ d’un banc d’e´talonnage
Comme nous l’avons e´voque´ dans la chapitre 2, la mesure de la re´ponse de l’instrument,
va eˆtre effectue´e en trois e´tapes : la mesure de Flat Field, la correction du Flat Field par
un motif obtenu graˆce a` un balayage d’un champ d’e´toiles et la mesure de la re´ponse du
plan focal. C’est en partie pour re´aliser cette dernie`re mesure que le CCOB a e´te´ e´labore´.
Cela permettra d’estimer diffe´rents parame`tres instrumentaux (comme la re´ponse relative des
pixels par exemple) et ainsi de contribuer a` donner une estimation de Ssystb . D’une manie`re
plus formelle, les parame`tres de l’instrument peuvent eˆtre e´crits sous la forme d’un vecteur
-θ. Ces parame`tres sont calcule´s en minimisant l’e´cart entre le mode`le de l’instrument et les
mesures d’e´talonnage. On doit minimiser la fonction suivante :
χ2(-θ) =
∑
e
∑
b
[
mstde,b (
-θ)−mmese,b (-θ)
σmesb
]2
+
∑
FF
∑
i,j,λ
[
Cmesi,j,λ − Ci,j,λ(-θ)
σmesi,j,λ
]2
(3.1)
+
∑
CCOB
∑
i,j,λ
[
Cmesi,j,λ − Ci,j,λ(-θ)
σmesi,j,λ
]2
.
Les indices (i, j) correspondent a` la position (au pixel) de l’image dans le plan focal et a` la
longueur d’onde λ. Les diffe´rentes composantes sont :
1. une somme sur toutes les bandes et toutes les e´toiles e d’un champ dense. La magnitude
apparente dans la bande b mesure´e pour une e´toile est mmese,b (
-θ) et de´pend des parame`tres
instrumentaux (cf e´quation 2.3). La magnitude apparente standard mstde,b (
-θ) est calcule´e
a` partir d’un mode`le de l’e´toile e et des parame`tres instrumentaux.
2. une somme sur toutes les images de Flat Field. Pour chaque image FF , pour chaque
longueur d’onde λ ou gamme de longueurs d’onde et en chaque point (i, j), le nombre
d’ADU mesure´ est Cmesi,j,λ, tandis que le nombre d’ADU attendu pour les parame`tres
-θ
est Ci,j,λ(-θ).
3. une somme sur toutes les images prises avec le CCOB. Pour chaque image CCOB, pour
chaque longueur d’onde λ ou gamme de longueurs d’onde, et chaque position (i, j) le
nombre d’ADU mesure´s est Cmesi,j,λ tandis que le nombre attendu est Ci,j,λ(
-θ).
Une estimation de l’incertitude σ sur les grandeurs mesure´es est donne´e pour chaque image
et de´pend en ge´ne´ral de -θ. Les valeurs pre´dites par le mode`le de l’instrument, telles que Ci,j,λ
ou mstde,b seront obtenues par simulation.
Cette expression est une repre´sentation analytique de la manie`re dont les parame`tres instru-
mentaux ainsi que leur incertitude seront calcule´s. Il n’est pourtant pas encore e´tabli que cette
me´thode sera effectivement celle utilise´e. Quelque soit la me´thode employe´e, l’e´talonnage de
l’instrument consiste a` de´terminer les parame`tres ainsi que leurs incertitudes, en comparant
un mode`le a` des mesures. Il est important de remarquer que les trois mesures d’e´talonnage,
le balayage d’un champs d’e´toile, le Flat Field et le CCOB, ne sont pas sensibles aux meˆmes
parame`tres instrumentaux. Par exemple, les mesures obtenues par le CCOB ne tiennent pas
compte de la transmission des miroirs. D’autre part, le CCOB est ne´cessaire si l’on souhaite
atteindre le niveau de pre´cision photome´trique indique´ par le tableau 2.4. Les deux premie`res
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e´tapes d’e´talonnage ne contraignent pas suffisamment l’ensemble des parame`tres instrumen-
taux et ne permettent pas d’avoir une re´pe´tabilite´ photome´trique de 0.3%, une uniformite´ de
0.5% et un biais de points ze´ro de couleur de 0.3%5. De plus, connaˆıtre la came´ra de manie`re
inde´pendante du te´lescope semble une approche naturelle dans le processus d’e´talonnage.
Cet argument s’appuie sur des expe´riences ante´rieures telles que CFHT (Canada-France-
Hawa¨ı Telescope), ou` l’e´talonnage de la came´ra Me´gaCam a permis d’obtenir une incertitude
syste´matique photome´trique de quelques pour cent dans les bandes (u, g, r, i, z) (cf Regnault
et al.[73]).
3.2 Le cahier des charges
Le CCOB aura plusieurs fonctions. Tout d’abord, il servira a` ve´rifier que certains des
e´le´ments de la came´ra sont assemble´s correctement. Notamment, le CCOB de´livrera la premie`re
lumie`re vue par la came´ra et, par exemple, permettra de dire rapidement si les rafts sont
correctement caˆble´s. Dans un second temps il permettra de valider certains aspects du plan
de la came´ra. En effet, on verra dans la suite que certaines mesures effectue´es avec le CCOB
sont sensibles a` la position des e´le´ments optiques les uns par rapport aux autres. L’e´tude des
images fantoˆmes sera re´alise´e a` partir de ces meˆmes mesures qui seront effectue´es graˆce a` un
faisceau lumineux fin pouvant atteindre n’importe quel point du plan focal avec n’importe
quel angle d’incidence. Enfin, le CCOB fera la mesure de la re´ponse relative du plan focal,
ainsi que l’estimation des points ze´ro de couleur.
Afin que le CCOB puisse permettre de re´aliser l’ensemble de ces mesures, un cahier des charges
a e´te´ e´tabli. Le choix des fonctionnalite´s du CCOB est relativement important puisque ces
dernie`res de´terminent le type de mesures qui devront eˆtre re´alise´es ainsi que la manie`re et la
pre´cision avec lesquelles ces mesures seront effectue´es.
Les fonctionnalite´s du CCOB telles qu’elles sont pre´sente´es a` la collaboration sont les sui-
vantes :
1. Le CCOB doit fournir la premie`re lumie`re de la came´ra. Ceci devrait permettre de faire
une carte des pixels blancs et des pixels morts6. La mesure du courant noir et du bruit
de lecture devrait eˆtre possible. De telles mesures servent e´galement a` ve´rifier que le
syste`me d’acquisition fonctionne correctement.
2. Le CCOB doit de´terminer la re´ponse relative du plan focal dans les bandes g, r, i et z,
c’est-a`-dire la fonction SFPAb (x, y), ou` FPA signifie plan focal pour Focal Plane Array,
ou` b est une bande parmi celles e´nonce´es plus haut, et (x, y) est la position dans le plan
focal. Cette fonction peut eˆtre e´crite comme :
SFPAb (x, y) = QE(x, y)× CTE(x, y)×G(x, y) ,
ou` QE (en e−/γ) est l’efficacite´ quantique des capteurs CCD au point (x, y), c’est-a`-
dire l’efficacite´ avec laquelle un photon est converti en e´lectron. CTE est l’efficacite´ de
collection de charges. Enfin le gain G (en ADU/e−), provient de l’e´lectronique de lecture
et correspond a` la conversion entre les nombre d’e´lectrons collecte´s en nombre de coups
(ou ADU). Ainsi, la fonction SFPAb est en (ADU/γ). Notons que la line´arite´ de la re´ponse
5Selon le tableau 2.5, la re´pe´tabilite´ photome´trique doit eˆtre connue a` 5 milli-magnitude. Ceci correspond
a` environ 5%. En effet, soit F et δF un flux et son incertitude, et F0 un flux de re´fe´rence. La magnitude
peut eˆtre, de manie`re approximative, e´crite comme : m = −2.5 log10 (F/F0). Ceci implique que l’incertitude
sur la magnitude est δm = −2.5 log10(1 + δF/F ) et dans le cas ou` l’incertitude relative est faible, δm ∼
−2.5/ ln(10)× δF/F . Donc 5 milli-mag est environ e´gale a` 0.5%.
6un pixel blanc est un pixel active´ en permanence. Un pixel noir est en permanence e´teint.
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des pixels doit e´galement eˆtre quantifie´e, car la fonction SFPAb peut e´ventuellement
de´pendre de l’intensite´ lumineuse. L’e´cart-type de la re´ponse relative SFPAb doit eˆtre de
0.25% sur une e´chelle spatiale de la taille d’un raft (soit environ 12 cm ou l’e´quivalent
de 1o de champ de vue). Sur tout le plan focal, la valeur de l’e´cart-type passe a` 0.5%.
Ces valeurs sont faibles et au-dela` de l’e´tat de l’art. La mesure de la re´ponse relative
du plan focal sera re´alise´e avec la lentille L3 en place, cette dernie`re e´tant ne´cessaire
pour fermer le cryostat.
3. Le CCOB doit pouvoir e´clairer n’importe quel pixel du plan focal, a` n’importe quel
longueur d’onde comprise dans la bande passante de LSST, a` n’importe quel angle
entre 14o et 26o. Ces angles correspondent aux angles qu’un rayon lumineux, en sortie
du te´lescope, est susceptible de faire avec l’axe optique de la came´ra. Ceci peut eˆtre vu
sur la figure 2.5.
4. Les points ze´ro de couleur doivent eˆtre de´termine´s, comme nous l’avons e´voque´ dans la
partie 2.3.2. Les points ze´ro de couleur de LSST ∆rb doivent eˆtre connus a` 0.5% pre`s.
Avec le CCOB, il sera possible de de´terminer les points ze´ro de couleurs de la came´ra
∆FPArb , qui sont en ge´ne´ral diffe´rents des ∆br car les poussie`res de´pose´es sur les miroirs
peuvent avoir tendance a` absorber la lumie`re dans le bleu. La condition principale
pour eˆtre capable de mesurer ∆FPArb avec un faible niveau d’incertitude est de tre`s bien
connaˆıtre le spectre de la lampe utilise´e pour l’e´talonnage. Ceci sera explique´ dans la
suite. Les points ze´ro de couleur pour les bandes (g, r, i, z), c’est-a`-dire les trois termes
∆rg, ∆ri et ∆rz doivent eˆtre connus avec une pre´cision de 0.2%. Les bandes u et y ne
sont pas concerne´es.
5. Le CCOB doit permettre de fournir un mode`le d’images fantoˆmes produites au sein de
la came´ra. Ceci sera possible graˆce a` la mesure des coefficients de re´flexion des dioptres
et des capteurs CCD avec une pre´cision de 1%. De plus, une mesure de la position
relative a` 20 µm pre`s et de l’alignement des e´le´ments optiques a` 10 µrd pre`s devrait
pouvoir eˆtre re´alise´e.
6. Le CCOB doit eˆtre compatible avec l’environnement de la salle d’assemblage et de
test de la came´ra a` SLAC. Il doit e´galement l’eˆtre avec la salle de´die´e a` la came´ra a`
l’observatoire du Cerro Pacho´n.
De par la diversite´ des spe´cifications du cahier des charges, le CCOB doit fonctionner en
plusieurs modes. Nous avons e´tabli l’existence de trois modes, chacun tend a` re´pondre a` un
ou plusieurs points parmi les cinq premiers du cahier des charges. La dernie`re fonctionnalite´
doit eˆtre respecte´e par tous les modes.
3.3 Le mode ’Premie`re Lumie`re’
Ce mode re´pond au premier point du cahier des charges. C’est la mesure la plus simple
qui sera re´alise´e avec le CCOB. Avant d’effectuer des mesures pre´cises telles que la mesure
de SFPAb , une illumination a` peu pre`s uniforme doit permettre de sonder les pixels morts et
les pixels blancs. La seule contrainte existante est que l’illumination doit couvrir l’ensemble
du plan focal.
Le montage expe´rimental est sche´matise´ sur la figure 3.1. Il comprend un lampe de spectre
blanc, se´pare´e de la came´ra par un panneau permettant de diffuser la lumie`re sur toute
l’e´tendue de la came´ra. Des enceintes permettent de maintenir la came´ra dans l’obscurite´.
Dans cette configuration, le bruit de lecture, ge´ne´re´ par les amplificateurs de charges sera
e´value´ en prenant plusieurs images avec un temps d’exposition de 0 s. Puis, une carte du cou-
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Caméra
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Fig. 3.1 – Sche´ma repre´sentant le montage expe´rimental du mode ’Premie`re Lumie`re’. Entre
la came´ra et la lampe de spectre large se situe un panneau diffusant la lumie`re sur l’e´tendue
de L3. Des enceintes maintiennent la came´ra dans l’obscurite´ lorsque la lampe est e´teinte.
rant noir7 pourra eˆtre e´tablie, pour un temps d’exposition de 15 s. La came´ra sera conside´re´e
comme ’preˆte’ si le pourcentage de pixels noirs et blancs est infe´rieur a` 0.025%, si le nombre
de colonnes de´fectueuses est infe´rieur a` 20 et si le bruit de lecture est infe´rieur a` 5e−.
3.4 Le mode ’Faisceau Large’
3.4.1 Principe
Ce mode permet de satisfaire le second point du cahier des charges. La mesure de la
re´ponse relative des pixels peut eˆtre de´termine´e en effectuant un balayage du plan focal avec
un faisceau de rayon de l’ordre de la taille d’un capteur CCD. En supposant que le profil du
faisceau soit parfaitement constant dans le temps, la variation d’intensite´ vue d’un pixel a`
l’autre doit suivre le profil d’intensite´ du faisceau. Sur la figure 3.2, un sche´ma illustre cette
proce´dure. La variation du profil de faisceau reconstruit d’un pixel a` un autre est directement
lie´e a` SFPAb (x, y,λ). Dans ce mode, seule la lentille L3 servant a` clore le cryostat sera en place.
Retirer les deux autres lentilles et le filtre est ne´cessaire pour re´duire les images fantoˆmes.
Il n’est cependant pas possible de toutes les supprimer. En effet, des images fantoˆmes de
premier et second ordre dues aux re´flexions internes a` L3 et sur le plan de capteurs CCD
sont au nombre de 3 comme illustre´ sur la figure 3.3. La contamination de l’image par ces
images fantoˆmes est un effet que l’on ne peut ne´gliger, et ceci constitue l’une des difficulte´s
majeures de la mesure de SFPAb .
3.4.2 Montage Expe´rimental
Le montage expe´rimental que nous avons e´tabli pour re´aliser la mesure de SFPAb s’appuie
sur le plan de conception de la came´ra de LSST tel qu’il e´tait admis au de´but de cette the`se.
Il comprend les e´le´ments suivants :
7Le courant noir est un bruit qui de´pend du temps d’exposition d’une came´ra CCD. Il est duˆ a` la ge´ne´ration
de manie`re spontane´e de paires e´lectron-trou cause´ par la tension aux bornes de la cathode et de l’anode. Ainsi,
plus le temps d’exposition est long, plus le bruit est important.
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Fig. 3.2 – Sche´ma illustrant la proce´dure de balayage d’un faisceau large. La taille du pixel
(en vert) n’est pas a` l’e´chelle de la taille du faisceau. La re´ponse relative des pixels e´claire´s a`
chaque pas peut eˆtre de´duite par comparaison avec la re´ponse attendue pour des pixels ayant
tous la meˆme re´ponse. Cette de´marche peut eˆtre suivie si l’on fait l’hypothe`se que le profil
du faisceau est connu avec une pre´cision suffisante.
1. Le support. Commun au mode ’Faisceau Fin’, ce dernier fixe quelques unes des contraintes
sur le support de la source. La source lumineuse est dispose´e sur un rail dont la course
est de 2 m. Le rail transverse sera lui monte´ sur des rails verticaux permettant un
de´placement de haut en bas, dont la course est e´galement de 2 m. La re´solution est de
150 µm et la re´pe´tabilite´ est de 3 µm. Le rail supportera un plateau rotatif sur lequel
reposera un berceau goniome´trique. La plateau permet une rotation autour de l’axe
vertical d’un angle θ, avec une re´solution de 0.0002o. Le berceau, quant a` lui, autorise
une rotation autour d’un axe paralle`le a` l’axe optique d’un angle φ avec une re´solution
de 0.0001o (voir figure 3.4).
2. La source. Pour que les appareils me´caniques puissent fonctionner dans leurs spe´cifications,
le poids de la source ne doit pas de´passer quelques kilogrammes. Une lampe et le boˆıtier
dans lequel la lampe se loge sont de´ja` trop lourd pour les e´le´ments me´caniques. Ainsi,
la lumie`re sera dirige´e de la source a` la teˆte mobile par une fibre optique. Comme nous
souhaitons faire des mesures pour les bandes (g, r, i, z) ([300, 1100] nm), nous avons
choisi d’utiliser une lampe QTH (Quartz Tungsten Halogen). Un exemple de spectre
d’une lampe QTH est trace´ sur la figure 3.5. Le spectre a l’avantage d’eˆtre re´gulier et de
ne pas pre´senter de raie. Comme le spectre est large, une fibre multi-mode est adopte´e,
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Fig. 3.3 – Sche´ma repre´sentant les images
fantoˆmes cre´es par des re´flexions sur
les faces de L3 et sur les capteurs
CCD. Ces images parasites sont pre´sentes
dans le mode ’Faisceau Large’. Les tirets
repre´sentent la lumie`re perdue. Le sche´ma
n’est pas a` l’e´chelle, et les images seront
beaucoup plus proches les unes des autres.
puisqu’elle laisse passer une large gamme de longueurs d’onde. La taille du diame`tre du
coeur est de 1 mm. Un module de focalisation permet d’injecter la lumie`re collimate´e
de la lampe dans la fibre. Un dispositif de mise en forme du faisceau est dispose´ en
sortie de fibre et permet d’obtenir un faisceau collimate´ d’environ 1 cm de diame`tre.
Cette longueur petite devant la taille de L3 permet d’e´viter les distorsions du profil
du faisceau lumineux dues a` L3. Un e´chantillon pour chacun des filtres de LSST sera
dispose´ en sortie de ce dispositif.
La lampe QTH est asservie par une alimentation qui permet de re´gler la puissance de
la lampe entre 10 et 250 W. Un controˆleur d’intensite´ recoˆıt une partie de la lumie`re en
sortie de la lampe graˆce a` une lame se´paratrice. Connecte´ a` l’alimentation de la lampe,
il permet de re´duire les fluctuations d’intensite´ a` 0.1%.
Enfin un obturateur permettant un temps d’ouverture minimum de 9.2 ms est utilise´.
Le sche´ma de montage de l’ensemble composant la source est repre´sente´ sur la figure
3.6.
3. Une photodiode de controˆle sera utilise´e pour ve´rifier l’intensite´ du faisceau. Etalonne´e
par NIST (National Institute of Standards and Technology), elle permettra de connaˆıtre
de manie`re absolue l’intensite´ du faisceau a` 0.02% sur une gamme de [400, 950] nm. La
re´ponse de la photodiode varie avec la tempe´rature passant de 0.02%/oC a` 400 nm
a` 1.2%/oC a` 900 nm. Elle est lue par un pico-ampe`reme`tre dont la pre´cision, lorsque
le courant est au-dessus du niveau de bruit de 100 fA, est de 0.1%. Cette photodiode
sera place´e proche de la came´ra, comme repre´sente´e sur la figure 3.4, et re´gulie`rement,
durant le balayage, le faisceau pointera vers elle afin de suivre l’e´volution de l’intensite´
du faisceau. Nous faisons l’hypothe`se ici que seule l’intensite´ du faisceau est susceptible
de varier, mais pas son profil. Cette hypothe`se est valide´e dans la partie 3.6. Mais
meˆme dans le cas ou` le profil est variable spatialement, un capteur CCD permettrait
de caracte´riser les variations spatiales du profil. On peut effectuer un e´talonnage par
balayage du profil du faisceau graˆce a` la photodiode e´talonne´e, mais cela est relativement
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long, alors qu’une seule image est ne´cessaire avec une came´ra CCD. Notons qu’un
capteur CCD seul ne suffit pas pour atteindre le niveau de pre´cision que l’on souhaite
car il faudrait que la re´ponse relative des pixels soit extreˆmement bien connue. La
me´connaissance de la re´ponse relative des pixels peut eˆtre e´ventuellement contre´e si la
position relative de l’axe optique du faisceau et du capteur varie d’une image a` l’autre,
dans le cas de plusieurs expositions. Une moyenne permet ensuite de s’affranchir de la
re´ponse relative des pixels.
La figure 3.7 montre une re´pre´sentation du montage me´canique du CCOB.
y
x
z
(xs,ys)
Support de
la source
Référentiel
(x,y)
θφ
Caméra
Photodiode
Etalonnee
Fig. 3.4 – Sche´ma du CCOB montrant les degre´s de liberte´ de la source.
3.4.3 Conditions et protocole expe´rimentaux
Apre`s la de´scription du montage expe´rimental ci-dessus, il reste a` pre´ciser les conditions
et le protocole a` suivre.
3.4. LE MODE ’FAISCEAU LARGE’ 87
Fig. 3.5 – Spectre repre´sentatif d’une lampe source QTH.
de LSST
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Fig. 3.6 – Sche´ma de la source. La fibre optique permet de conduire la lumie`re sur la teˆte
mobile.
Conditions
– La puissance du faisceau et le temps d’ouverture de l’obturateur sont fixe´s par la capa-
cite´ du puits d’un pixel d’un capteur CCD de LSST mais aussi par le courant minimum
lu par le pico-ampe`reme`tre de la photodiode e´talonne´e. Le puits a une capacite´ de
90 000e−, donc pour ne pas saturer les pixels, mais pour eˆtre bien au-dela` des niveaux
de bruits, nous fixons a` ne = 50 000e
− environ le nombre d’e´lectrons produits lors
d’une exposition. L’e´nergie d’un photon de 400 nm est Eγ ∼ 5 10−19 J. A cette lon-
gueur d’onde, l’efficacite´ quantique des came´ras CCD est QE ∼ 0.5. Le flux par pixel
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Fig. 3.7 – Sche´ma du
montage me´canique
du CCOB
est donc e´gal a` Ppx = Eγne/QE = 5 10
−14 W/px, ceci est e´quivalent a` 0.5 nW/mm2
si le temps d’inte´gration est d’une seconde. Pour un temps ∆t en seconde, le flux vaut
P = 0.5/∆t nW/mm2. La capacite´ de re´ponse de la photodiode a` cette longueur d’onde
est de ∼ 0.2 A/W, donc le courant induit par un flux lumineux P est de I = P ×0.2×S
ou` la surface active de la photodiode vaut S = 1 cm2, soit I = 0.1 nA. Or pour que le
pico-ampe`reme`tre fonctionne de manie`re optimale, il est pre´fe´rable d’avoir un courant
de l’ordre de 10 nA au moins. Cela entraˆıne que le temps d’ouverture ∆t doit eˆtre de
l’ordre de 10−2 s. Le flux est donc e´gale a` 50 nW/mm2 a` 400 nm et un calcul similaire
donne 10 nW/mm2 a` 900 nm.
– La tempe´rature de la pie`ce doit rester constante a` 0.1 oC. En effet, comme a` 900 nm la
re´ponse de la photodiode varie de 1.2 %/oC, une variation de la tempe´rature supe´rieure
a` 0.1 oC induit une variation de la re´ponse supe´rieure au bruit du pico-ampe`reme`tre
(de 0.1%).
Le protocole expe´rimental se de´cline en deux parties : l’e´talonnage du faisceau et la
strate´gie de balayage.
L’e´talonnage du faisceau
Cette proce´dure constitue un point cle´ du CCOB. En effet, nous faisons l’hypothe`se que
l’on e´talonne la re´ponse relative des pixels graˆce a` un faisceau dont on connaˆıt tre`s bien le
profil. Trois manie`res de connaˆıtre le faisceau ont e´te´ e´tablies :
– Un balayage du faisceau sur la photodiode e´talonne´e place´e a` coˆte´ de la came´ra per-
mettra de sonder les variations spatiales d’intensite´ du profil. Pour cela, un diaphragme
place´ devant la photodiode permet d’e´chantillonner le profil. La taille du diaphragme
de´pend des e´chelles de variation du faisceau. Comme explique´ plus haut, des mesures
sont en cours pour mettre en e´vidence ces variations spatiales. Une interpolation des
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points de l’e´chantillonnage du profil par la photodiode doit permettre de reconstruire le
profil. Notons que pour rester au-dessus du niveau de bruit du pico-ampe`reme`tre de la
photodiode, le courant de sortie doit eˆtre de l’ordre du nA. Avec un flux de 50 nW/mm2
et une re´ponse de la photodiode de ∼ 0.2 A/W a` 400 nm, le diame`tre du diaphragme
doit eˆtre de l’ordre du millime`tre (sur toute la gamme de longueurs d’onde). Notons que
l’intereˆt de cette me´thode est que nous ne sommes interesse´s qu’aux variations relatives
du profil. Il n’est ainsi pas ne´cessaire de connaˆıtre la re´ponse absolue de la photodiode.
– Graˆce a` un capteur CCD e´talonne´e, le profil du faisceau peut eˆtre connu.
– Le profil du faisceau peut eˆtre obtenu en moyennant les images d’e´talonnage de la
came´ra de LSST. Un motif est alors e´tabli et chaque image est a posteriori corrige´.
La strate´gie de balayage
Un compromis doit eˆtre trouve´ entre le temps mis a` disposition pour l’e´talonnage de la
came´ra et la capacite´ a` produire SFPAb avec un nombre d’images d’e´talonnage donne´. La
strate´gie d’e´talonnage n’est pas encore de´finitive car elle de´pend du degre´ de connaissance
que nous avons du faisceau. En effet, si l’on suppose que le profil est parfaitement connu, et
constant avec le temps, alors chaque pixel ne pourrait eˆtre e´claire´ qu’une seule fois. Le profil
de rayon ∼ 1 cm sera certainement bien connu autour du centre, a` l’inte´rieur d’un cercle
de rayon 0.5 cm. Un balayage ’raisonnable’ serait que chaque pixel voie le faisceau quelques
fois (entre 3 et 5 fois). Prenons par exemple un pas de 0.5 cm dans les directions horizontale
et verticale. Le nombre total de pas est alors de l’ordre de 16 390. Le temps de lecture de
la came´ra e´tant de 2 s, et le temps d’exposition de 10 ms, une estimation large du temps
passe´ pour chaque image est de 3 s. Par conse´quent, le temps total pour couvrir la came´ra
est d’environ 13 heures et demie, sans compter les e´tapes d’e´talonnage du faisceau. Ainsi, on
peut estimer a` 1 journe´e un balayage par filtre, ce qui paraˆıt raisonnable. Sur une journe´e,
la de´rive temporelle des appareils devra eˆtre soigneusement prise en compte et e´value´e avant
l’e´talonnage de la came´ra. Une re´-e´talonnage du faisceau sera effectue´ pe´rdiodiquement au
cours de cette phase.
Orientation du faisceau
L’orientation du faisceau par rapport a` l’axe optique doit eˆtre e´tablie. En effet, comme
nous l’avons e´voque´ plus haut, les images fantoˆmes et la perte de lumie`re sur L3 de´pendent
toutes deux de l’angle d’incidence du faisceau par rapport a` l’axe optique. Ces re´flexions
doivent eˆtre prises en compte et doivent e´ventuellement permettre de corriger les images
d’e´talonnage. Le coefficient de re´flexion des interfaces (air-sillice) et (sillice-air) est de l’ordre
de 1.5% sur toute la bande passante concerne´e, mais un traitement de surface permettra de
diminuer cette valeur a` 0.5%. La re´flexion interne a` L3 note´e (a, b), est de ∼ 2 10−5I0 ou` I0
est l’intensite´ de l’image primaire. Cette valeur passe a` ∼ 6 10−4I0 pour les images (a, PF ) et
(b, PF ) impliquant une re´flexion sur le plan focal. Une simulation des images fantoˆmes en bord
du champ en incidence normale, re´alise´e par Sylvain Baumont, montre qu’a` l’image primaire
se superpose l’image (a, PF ). Les images (a, b) et (b, PF ) sont superpose´es et de´cale´es par
rapport a` l’image primaire (cf figure 3.8). L’intensite´ des fantoˆmes est faible et peut eˆtre
ignore´e. Cependant, si les coefficients de re´flexion sont plus e´leve´s que ceux donne´s par le
cahier des charges de la came´ra, alors ces images doivent eˆtre prises en compte. Un second
effet en rapport avec celui discute´ ci-dessus, est la perte de lumie`re par re´flexion de l’ordre
de 0.5%, illustre´e par les tirete´s de la figure 3.3.
Notons que l’intensite´ et les distances relatives entre chaque image de´pendent de l’angle
d’incidence. Trois proce´dures de balayage ont e´te´ imagine´es :
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1. Le faisceau est paralle`le a` l’axe optique. Au bord de L3, l’angle entre l’axe optique et
le faisceau est de 6.4o au niveau de L3 et de 2.9
o au niveau du capteur CCD. Cette
configuration est la plus naturelle mais les images fantoˆmes, si les re´fle´ctivite´s sont plus
e´leve´es que celles pre´vues, seraient difficiles a` prendre en compte, notamment car le
motif de superposition des images change avec la position du faisceau.
2. L’angle entre le faisceau et l’axe optique est constant, e´gal a` 20o. Ceci pre´sente l’avantage
de distinguer les 4 images sur le plan focal, mais le de´savantage d’augmenter la perte
de lumie`re jusqu’a` 0.2% sur bord de L3, la` ou` l’angle est maximal (∼ 25o). Ainsi, la
variation de la perte d’intensite´ varie avec la position du faisceau. Comme cette perte
est du meˆme ordre que la pre´cision photome´trique, il est ne´cessaire de la prendre en
compte et de corriger la variation du coefficient de re´flexion avec la position d’incidence.
Cette correction, bien que difficile, peut eˆtre re´alise´e par des mesures des coefficients de
transmissions pre´alablement re´alise´es sur les capteurs CCD et L3, ou graˆce aux mesures
re´alise´es en mode ’Faisceau Fin’.
3. L’angle entre le faisceau et l’axe optique est tel que l’angle entre les rayons incidents
a` L3 ou incidents au plan focal soit constant. Cette me´thode est cependant sans in-
tereˆt puisqu’il n’est pas possible de maintenir l’angle constant pour toutes les positions
d’incidence du faisceau.
Fig. 3.8 – Simulation re´alise´e par Sylvain Baumont avec le logiciel ZEMAX, de l’image d’un
faisceau de 1 cm de rayon (figure de gauche). On distingue deux images. Un calcul analytique
permet d’obtenir la figure de droite, ou` l’on voit que chacune des deux images est elle-meˆme
compose´e de deux images.
Re´sume´ des sources incertitudes
Le tableau 3.1 re´sume les sources d’incertitudes identifie´es dans le mode ’Faisceau Large’.
Le budget d’erreur est relativement serre´ puisque les deux premie`res lignes du tableau re´ve`lent
des incertitudes seulement deux fois plus petite que l’incertitude totale de 0.25% que nous
souhaitons atteindre sur la mesure de SFPAb . L’e´valuation de l’incertitude de S
FPA
b ne´cessite
une simulation du CCOB, et en paralle`le, des mesures re´alise´es sur un prototype du CCOB.
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Source d’incertitude Valeur
Photodiode
Courant du pico-ampe`reme`tre : 0.1% si P > 10 nW
Courant du a` la variation de tempe´rature : de 0.02% a` 0.12% si δT = 0.1oC
Re´ponse : 0.02%
Obturateur
Dure´e d’ouverture : a` mesurer
De´placement de la source : 3 µm (re´pe´tabilite´)
Rotation
autour de Oy : 0.002o (re´pe´tabilite´)
autour de Ox : 0.001o
Intensite´ des images fantoˆmes
en incidence normale
Lentille-lentille 2 10−4 (relatif a` l’image principale)
Lentille-plan focal 7 10−5 (incidence normale)
Tab. 3.1 – Re´sume´ des sources d’incertitude principales qui ont e´te´ identifie´es. D’autres
sources d’incertitudes, telles que celle sur la reconstruction du profil du faisceau, ne sont pas
encore connues, mais interviennent dans le budget d’erreur.
3.5 Le mode ’Faisceau Fin’
3.5.1 Principe
Le mode ’Faisceau Fin’ entend a` re´pondre aux points 3 a` 5 du cahier des charges. Graˆce
a` une source dispose´e sur une teˆte mobile (identique a` celle de´finie dans la partie 3.4), il sera
possible d’e´clairer n’importe quel point du plan focal avec un angle compris entre 14o et 26o,
a` n’importe quelle longueur d’onde comprise dans la bande passante de LSST. Notons que
si le CCOB permet de re´pondre aux points 4 et 5, alors le points 3 est automatiquement
satisfait. De´taillons le principe des mesures des points 4 et 5 et prenons comme sche´ma de
base du CCOB la figure 3.4. Dans ce mode, les trois lentilles et le filtre sont en place, et la
taille du faisceau est maintenant petite devant la taille d’un capteur CCD (∼ 4 cm), avec un
diame`tre de l’ordre de 1 mm.
Les points ze´ro de couleur
Graˆce a` un monochromateur, il sera possible de se´lectionner la longueur d’onde de la
source, et ainsi, de donner une estimation des points ze´ro de couleur. En effet, soit ∆rb le
point ze´ro de couleur entre le filtre r et le filtre b (b = g, i, z). Pour rappel, ∆rb s’e´crit comme :
∆rb = 2.5 log
(∫ +∞
0 Tr(λ)dλ∫ +∞
0 Tb(λ)dλ
)
.
Le CCOB devrait permettre d’estimer ∆rg, ∆ri et ∆rz en quelques points de re´fe´rence de la
came´ra. Le sche´ma 3.9 montre l’image par le te´lescope d’une source a` l’infini. Mesurer le point
ze´ro de couleur en un point de la came´ra implique qu’il faut que la source lumineuse reproduise
ce motif conique de lumie`re. Comme ceci n’est pas possible, le motif sera e´chantillonne´ et des
mesures seront faites sur des portions re´duites (repre´sente´es par les traits noirs), compare´es
avec un mode`le de la came´ra puis interpole´es entre les points. Le faisceau de lumie`re doit eˆtre
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de petit diame`tre pour pointer sur la position (x, y) dans le plan focal. En chaque position,
plusieurs mesures seront effectue´es en fonction de la longueur d’onde. Chacune consistera a
mesurer :
Ii =
∫ λi+δλ
λi
f(λ)Tr(λ)dλ , (3.2)
ou` λi est la longueur d’onde se´lectionne´e, δλ est la re´solution du monochromateur, f(λ) est
le flux de la source et Tr(λ) la transmission de la came´ra. Dans un cas ide´al, le spectre de la
source est constant. Comme ce n’est jamais le cas, il faut donc corriger le fait que le flux varie
avec la longueur d’onde. Pour cela, le spectre de la source doit eˆtre tre`s bien connu, en tous cas
de manie`re relative. Il doit donc eˆtre e´talonne´, c’est-a`-dire qu’une longueur d’onde de re´fe´rence
est choisie λ0, de sorte que pour chaque longueur d’onde λi on puisse e´crire f(λi) = αif(λ0),
ou` les coefficients αi sont connus. Nous utiliserons pour cela un spectrome`tre. Ainsi, dans
l’hypothe`se ou` δλ est petit, l’e´quation 3.2 peut s’e´crire comme :
Ii = f(λ0)αiTr(λ)δλ .
Une interpolation des Ii entre λi et λi+1 est ne´cessaire pour rendre compte de l’inte´grale sur
toute la bande passante. On note Fr(xs, ys, x, y) cette inte´grale dans la bande r et a` la position
(xs, ys) de la source et (x, y) de l’image dans le plan focal. On pose IFr(x, y) l’inte´gration de
Fr (en interpolant entre les positions (xs, ys) et (xs+1, ys+1)), de sorte qu’une estimation du
point ze´ro s’e´crit comme :
∆ˆrg = 2.5 log
(
IFr(x, y)
IFg(x, y)
)
,
qui est inde´pendant de f(λ0).
f,yf)
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(x,y)
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Fig. 3.9 – Sche´ma de
la forme de l’image du
te´lescope d’une soure
lumineuse a` l’infini.
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Les images fantoˆmes
En pre´sence des 3 lentilles et du filtre, le faisceau produit une image principale accom-
pagne´e de 36 images fantoˆmes d’ordre un8. Conside´rons une re´flexion sur le plan focal, les 8
dioptres en amont produisent 8 images. Les dioptres suivants produisent 7 images. En pour-
suivant, on obtient 36 images. La figure 3.10 illustre les images fantoˆmes cre´e´es par un faisceau
pointant vers le centre de la came´ra, et faisant un angle d’incidence de 20o avec l’axe optique.
La position relative des images fantoˆmes est sensible aux positions et alignements des e´le´ments
optiques. La figure 3.11 montre qu’un de´placement δ d’un dioptre induit un de´placement l de
l’image sur le plan focal. Pour avoir une estimation de la distance minimale δmin a` laquelle
le CCOB est sensible, une simulation Monte Carlo est ne´cessaire. En effet, chaque e´le´ment
optique de la came´ra posse`de 5 degre´s de liberte´ : un de´placement selon (-x, -y,-z), une rotation
autour de l’axe Ox et Oy. Comme nous ne sommes inte´resse´s que par les positions relatives
des dioptres par rapport au plan focal, le nombre total de degre´ de liberte´ s’e´le`ve a` 20. Les
parame`tres sont corre´le´s vis-a`-vis des images fantoˆmes. Cependant, avec quelques mesures, a`
diffe´rentes positions et diffe´rents angles de faisceau, les corre´lations sont re´duites. Une estima-
tion rapide de δmin peut eˆtre effectue´e dans une configuration extreˆmement simple. Prenons
le cas ou` tous les e´le´ments optiques sont dans leur position ide´ale sauf une lentille de´place´e
de δ selon -z (cf figure 3.11). La de´placement entre l’image fantoˆme ide´ale (en noire) et celle
effectivement observe´e (en rouge) de´pend de l’angle d’incidence du faisceau θ de sorte que
l = 2δ tan(θ) soit δmin ≈ 2lmin dans le cas ou` θ = 14o. Soit ni le nombre d’e´lectrons dans le
pixel i a` une distance -ri d’un point de re´fe´rence. Le barycentre -C de l’image est donne´ par :
-C =
1
Nt
∑
i
ni-ri , (3.3)
ou` Nt =
∑
i ni et ou` -ri est parfaitement connue. En ne´gligeant les bruits de lecture et de
courant noir, l’incertitude sur la position du barycentre est :
σ(-C) =
√
〈C2〉
Nt
, (3.4)
dans le cas ou` le syste`me de coordonne´es est centre´ sur l’image. Le terme 〈C2〉 correspond
au moment centre´ d’ordre 2. Avec un diame`tre de faisceau de 1 mm, 〈C2〉 ≈ 0.15 mm2. Le
nombre de pixels dans l’image est environ e´gal a` 100, et si la puissance lumineuse (ou le
temps d’exposition) est suffisante pour avoir ∼ 100e− par pixel, le nombre total d’e´lectrons
est Nt = 2.5 10
4e−. Ceci me`ne a` σ(-C) ≈ 2.5 µm. Ainsi, la longueur lmin est du meˆme ordre,
ce qui entraˆıne que le de´placement du dioptre minimal est e´gal a` δmin ≈ 5 µm.
Dans le cas d’une rotation d’un angle Φ, le calcul est similaire, avec l = LΦ cos(θ), ou` Φ est
suppose´ eˆtre petit. Dans le pire des cas, lorsque la sensibilite´ a` une rotation est la plus faible,
L = 28 mm (distance entre la face a de L3 et le plan focal) et la position du rayon re´fle´chi
sur le dioptre co¨ıncide avec le point de rotation. Cela me`ne a` Φ ≈ 60 µrad.
Ces estimations sont optimistes, mais elles permettent d’avoir un ordre de grandeur des
de´placements et rotation des e´le´ments optiques qui pourront eˆtre mis en e´vidence avec le
CCOB.
Une simulation plus pre´cise a de´bute´ au LPSC. La premie`re e´tape a consiste´ a` estimer
la pre´cision avec laquelle le barycentre de l’image est reconstruit, en fonction de l’intensite´
lumineuse, du bruit de lecture, du courant noir et de la feneˆtre d’inte´gration. En prenant
une feneˆtre de rayon deux fois supe´rieur au rayon de l’image, l’incertitude sur la position du
8 On appelle image fantoˆme d’ordre un, une image cre´ee par deux re´flexions.
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Fig. 3.10 – Simulation re´alise´e par Sylvain Baumont avec le logiciel Zemax ou` l’on voit le
chapelet d’image fantoˆmes produit par un faisceau fin de 2 mm de diame`tre pointant vers le
centre du plan focal, avec un angle d’incidence de 20o avec l’axe optique.
barycentre de l’image ne de´passe pas 1 − 2 µm, ce qui est bien plus petit que la taille d’un
pixel9. Ensuite, la simulation en tant que telle consiste a` ge´ne´rer, pour une configuration de
la came´ra, un ensemble d’images fantoˆmes pour diffe´rents angles et positions du faisceau inci-
dent. La configuration de la came´ra est telle que les de´placements des e´le´ments optiques vont
de 1 a` 3 mm et les rotations de 0.5 a` 1 arcmin. Le trace´ de rayon est analytique, c’est-a`-dire
qu’un rayon initial d’intensite´ I0 donne naissance a` d’autres rayons dont l’intensite´ de´pend
de I0 et des coefficients de re´flexion des dioptres rencontre´s. Il a e´te´ suppose´ que la forme
des images e´tait la meˆme que celle du rayon incident (ceci n’est en ge´ne´ral pas vrai a` cause
des lentilles). On fait fluctuer la position des images autour de leur valeur the´orique selon
une loi de Gauss dont l’e´cart-type de´pend de : l’intensite´ de l’image, de la feneˆtre conside´re´e
autour de l’image, du bruit de lecture et du courant noir. L’expression de l’e´cart-type est
similaire a` l’e´quation 3.4. Une minimisation de χ2 des mesures simule´es compare´es aux me-
sures attendues sur l’ensemble des degre´es de liberte´ est ensuite re´alise´e. Les parame`tres
sont, en ge´ne´ral, peu corre´le´s entre eux. La position et l’orientation du filtre exhibe cepen-
dant une forte corre´lation due au fait que les deux faces du filtre ont quasiement la meˆme
courbure. La simulation est effectue´e pour une configuration des e´le´ments optiques (on note
-θ les de´placements et les rotations des e´le´ments optiques). Quatre positions/orientations du
rayon principal ont e´te´ utilise´es pour reconstruire les parame`tres d’ajustement
-ˆ
θ. Soit
¯ˆ
θ la
9Les hypothe`ses faites pour cette estimation sont : RON + bruit de courant noir = 10 e−, l’image fantoˆme
vient de 2 re´flexions sur des lentilles et l’image primaire est sature´e 10 fois.
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Fig. 3.11 – Illustration de la sensibilite´ d’une image fantoˆme au de´placement et a` la rotation
d’une dioptre.
moyenne sur 400 re´alisations du parame`tre reconstruit θˆ. Il apparaˆıt que les parame`tres ne
sont pas biaise´s car |
¯ˆ
θ − θ| < 1.5 10−3 µm pour les de´placements horizontaux et verticaux
et |
¯ˆ
θ − θ| < 9 10−5 arcmin. De plus, l’e´cart-type de θˆ − θ est tre`s faible puisque qu’il est
infe´rieur a` 2.8 10−3µm pour les de´placements et 53 10−5 arcmin pour les rotations. Ainsi,
cette simulation assez optimiste montre que la pre´cision sur la reconstruction des parame`tres
est excellente.
L’intensite´ des images fantoˆmes de´pend directement des coefficients de re´flexion aux in-
terfaces (verre de silice - air) et (air - verre de silice) et de l’efficacite´ quantique des came´ras
CCD. L’intensite´ de chaque image s’exprime comme un produit de coefficients de re´flexion et
de transmission10. Ces coefficients de´pendent de l’angle d’incidence sur chaque surface, qui
de´pend lui meˆme des positions et orientations des surfaces. Il est donc probable que les coef-
ficients de re´flexion soient ajoute´s comme parame`tres d’ajustement a` une simulation Monte
Carlo des images fantoˆmes e´voque´e rapidement plus haut.
3.5.2 Montage expe´rimental
Le montage expe´rimental est tre`s similaire a` celui du mode ’Faisceau Large’. Le support
et la teˆte mobile sont identiques. Les diffe´rences sont les suivantes :
1. Le monochromateur. Il servira a` se´lectionner une gamme de longueur d’onde. Avec un
biais attendu de 0.35 nm et une re´solution de 0.1 nm, les bords des filtres de LSST
devraient pouvoir eˆtre correctement e´chantillonne´s.
2. La mise en forme du faisceau. Le syste`me optique de mise en forme du faisceau doit
eˆtre modifie´ afin d’obtenir un faisceau de ∼ 1 mm de diame`tre.
3. La lampe et la fibre peuvent e´ventuellement eˆtre change´es.
10Le coefficient de transmission est e´gale a` 1 moins le coefficient de re´flexion.
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3.5.3 Protocole expe´rimental
Diffe´rentes mesures seront effectue´es avec le CCOB dans ce mode : la mesure des points
ze´ro de couleur, la mesure de positions et orientations relatives des e´le´ments optiques, la
mesure des coefficients de re´flexion et enfin une validation globale d’un mode`le de la came´ra
(camera comissioning). A chaque objectif correspond un protocole :
1. Points ze´ro de couleur. Ce point a e´te´ de´veloppe´ dans la partie 3.5.1. Pour chaque point
choisi sur le plan focal, un balayage en longueur d’onde et en position (sur le coˆne
associe´ au point vise´ du plan focal) sera effectue´. Le flux de lumie`re doit eˆtre le meˆme
que dans le mode ’Faisceau Large’. La perte de lumie`re induite par la se´lection d’une
longueur d’onde avec le monochromateur doit eˆtre compense´e par une augmentation de
la puissance de la lampe. Un e´talonnage de l’intensite´ du faisceau sera effectue´ avec la
photodiode e´talonne´e NIST. Dans ces conditions, l’incertitude sur l’intensite´ lumineuse
doit eˆtre du meˆme ordre que celle reporte´e dans les trois premie`res lignes du tableau
3.1.
2. Les images fantoˆmes. Pour rappel, les images fantoˆmes induites par deux lentilles ont
une intensite´ e´gale a` 2 10−5I0, ou` I0 est l’intensite´ de l’image primaire. Lorsqu’elles
impliquent le plan focal, l’intensite´ diminue et est de l’ordre de 6 10−4I0. Or, si l’on a
50 000 e− par pixel pour l’image primaire, seulement quelques e´lectrons seront ge´ne´re´s
pour les images du types (lentille-plan focal) et celles du types (lentille,lentille) seront
quasiment invisibles. Il n’est donc pas possible de voir a` la fois l’image primaire et l’en-
semble des images fantoˆmes. Pour reme´dier a` cela, deux expositions seront effectue´es :
la premie`re pour localiser l’image principale, et la seconde exposition durera cent fois
plus longtemps (1 s) et permettra alors d’identifier les images fantoˆmes, tout en satu-
rant l’image principale. Le barycentre de chaque image doit pouvoir eˆtre alors calcule´
pre´cise´ment.
3. Validation du mode`le de la came´ra. Un grand nombre d’images (quelques milliers) prises
avec des angles, des positions et des longueurs d’onde du faisceau diffe´rents permettront
de valider, et e´ventuellement modifier, le mode`le de la came´ra. Des proble`mes inattendus
pourront aussi eˆtre de´cele´s.
3.6 Les mesures de stabilite´ du faisceau
Comme nous l’avons e´voque´ dans la partie 3.4, la connaissance du faisceau utilise´ pour
e´talonner la came´ra de LSST est primordiale. Au LPSC, nous avons commence´ a` de´velopper
une expe´rience permettant de caracte´riser les variations du profil du faisceau en fonction de
divers parame`tres comme le temps, la distorsion de la fibre optique, la tempe´rature etc. . . Les
premie`res mesures que nous avons faites sont tre`s rudimentaires et consistent a` ve´rifier que
les variations du profil du faisceau sont compatibles avec des variations poissoniennes. Le
montage expe´rimental est sche´matise´ sur la figure 3.12.
La came´ra CCD que nous utilisons est une came´ra d’astronomie amateur, de la marque
Atik Instruments. Elle est compose´e de 2048× 2048 pixels. La taille d’un pixel est de 7.4 ×
7.4 µm2 et l’ADC est code´ sur 16 bits.
Le capteur CCD e´tant une came´ra couleur, elle est compose´e d’une succession de deux
range´es. La premie`re est une alternance de pixels verts et de pixels bleus et la seconde une
alternance de pixels rouges et de pixels verts. Ainsi, chaque image peut eˆtre de´compose´e en
un ensemble de 4 sous-images : un image verte, une image bleue, un image rouge et une image
“blanche”. La dernie`re est obtenue en regroupant 2 pixels verts, un pixel rouge et un pixel
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Fig. 3.12 – Sche´ma du montage expe´rimental nous ayant permis de re´aliser les premie`res
mesures de stabilite´ du profil du faisceau. Le montage est similaire a` celui de la figure 3.6
mais comprend un iris, un filtre de couleur et une came´ra CCD en plus.
bleu.
Les deux premie`res mesures que nous avons effectue´es sont tout d’abord une mesure des
fluctuations du profil du faisceau, et une visualisation tre`s qualitative de la distorsion du
profil du faisceau suite a` une torsion de la fibre.
3.6.1 Variabilite´ du profil
Pour re´aliser cette mesure, nous avons tout d’abord e´tabli un profil de flat-field de la
came´ra. Pour cela, nous avons collimate´ le faisceau le mieux possible, et place´ un calque
diffusant entre le faisceau et le capteur CCD. Ce flat-field tre`s rudimentaire devrait eˆtre fait
a` l’aide d’une sphe`re inte´grante dans le futur. Cinq images ont e´te´ prises et la moyenne des
images sur le nombre d’expositions est note´e F¯i ou` i correspond au ie`me pixel. La figure 3.13
montre le profil moyen de flat-field.
Le profil de biais est e´galement e´tabli. Pour cela, 5 images ont e´te´ prises dans le noir,
avec un temps d’exposition le plus court que nous ayons pu imposer de 1 ms. La moyenne
du biais sur les expositions est note´e B¯i. Une estimation du bruit de lecture est donne´e par
l’e´cart-type du biais :
RONi =
√√√√ 1
Nexp − 1
Nexp∑
j=1
(
Bji − B¯i
)2
,
ou` Nexp est le nombre d’expositions, B
j
i est le biais de l’image j du pixel i.
Pour estimer la variation du profil du faisceau, nous avons fait des se´ries de 5 aquisitions
de 100 ms pour une puissance de 43 W avec pour chaque se´rie, un filtre bleu ou rouge
ou vert. Comme le temps d’ouverture de l’obturateur ne peut eˆtre infe´rieur a` 100 ms, et la
puissance infe´rieure a` 43 W (ne´cessaire pour un bon fonctionnement de la re´tro-action), notre
capteur sature. Il est donc ne´cessaire d’atte´nuer le flux, c’est pourquoi des filtres sont utilise´s.
Chaque image est corrige´e du biais et de flat-field de sorte que si N bruti est le nombre d’ADU
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Fig. 3.13 – Figure du haut : Profil de flat-field. On peut appercevoir les poussie`res.
Figure du bas : Projection sur l’axe des X, aux pixels Y 899. On voit bien l’effet du calque qui
tend a` induire une de´rive spatiale de la re´ponse. Une re´ponse uniforme devraˆıt eˆtre obtenue en
moyennant sur davantage d’images, en modifiant l’orientation relative du calcul par rapport
au capteur.
correspondant au pixel i alors
Nneti =
〈F¯ − B¯〉
F¯i − B¯i
(
N bruti − B¯i
)
,
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ou` Nneti est le nombre d’ADU corrige´ du biais et de la re´ponse relative des pixels, et 〈〉 est la
moyenne sur le nombre pixels. Nous calculons ensuite l’estimateur de l’e´cart-type de Nneti :
σ(Nneti ) =
√√√√ 1
Nexp − 1
Nexp∑
j=1
(
Nneti − N¯neti
)2
ou` N¯neti est la moyenne sur les expositions de N
net
i . La figure 3.14 montre le profil moyen
pour la couleur blanche prise avec un filtre vert pour ne pas saturer les pixels. On retrouve
les poussie`res visibles sur le flat-field.
Fig. 3.14 – Profil du faisceau en couleur blanche, moyenne´ sur 5 expositions. Les images ont
e´te´ prises avec un filtre vert.
La figure de gauche de 3.15 montre le profil de σ(Nneti )/
√
N¯neti et la figure de droite est
une projection sur l’axe des X (au pixel transverse 532) 11. Une variation compatible avec
un bruit de Poisson doit eˆtre telle que 〈σ(Nneti )/
√
N¯neti 〉 ≃
√
α. Le facteur α vient du fait
que contrairement au nombre de photons, le nombre d’ADU ne suit pas une statistique de
Poisson. Il est cependant possible d’estimer le facteur α. En effet, si NADU = αNγ , alors
σ(NADU ) = α
√
Nγ , donc α est approche´ par σ(NADU )
2/NADU . Un estimateur plus pre´cis
est obtenu a` partir du profil de flat-field :
α = 〈σ(F )
2
F¯
〉 ,
ou` σ(F ) est un estimateur de l’e´cart-type du profil de flat-field calcule´ a` partir de 5 images de
flat-field, F¯ est la moyenne sur le nombre d’expositions, et 〈〉 est toujours la moyenne sur tous
11Pour rappel, dans le cas d’une image blanche, on dispose de quatre fois moins de pixels.
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les pixels. Nous obtenons α ≃ 1.6. Notons que α de´pend de l’efficacite´ quantique du capteur
CCD et donc de la longueur d’onde du faisceau. C’est une estimation tre`s approximative ou`
nous n’avons pas calcule´ l’incertitude sur α.
L’e´volution de 〈σ(Nneti )/
√
N¯neti 〉 en fonction de la distance au barycentre de l’image est
montre´e sur la figure 3.16. La valeur de cette variable est comprise entre [1.48, 1.6]. Ces
valeurs sont du meˆme ordre de grandeur que
√
α = 1.3, ce qui montre que le faisceau est
stable dans le temps, et que ces variations sont compatibles avec des fluctuations de Poisson.
Notons qu’une analyse plus de´taille´e avec un calcul d’incertitude et un nombre d’expositions
plus important permettraient de mettre en e´vidence la compatibilite´ plus rigoureusement.
3.6.2 Torsion de la fibre
Nous avons voulu voir l’effet de la torsion de la fibre sur l’image. Contrairement a` la
partie pre´ce´dente, ou` la fibre faisait un demi arc de cercle, nous lui faisons faire un zigzag
resserre´. Le profil du faisceau que nous obtenons est nettement distordu par rapport a` celui
de la figure 3.14, et peut eˆtre vu sur la figure 3.17. Les structures observe´es et la perte de la
symme´trie circulaire viennent de la se´lection des angles de re´flexion des rayons dans la fibre.
Pour e´viter de perturber le profil de cette manie`re lors de l’e´talonnage de la came´ra, il sera
important que la fibre reste dans une position quasi-fixe au cours du de´placement de la
source. L’estimation des angles maximals possibles constitue pre´cise´ment l’enjeu des pro-
chaines e´tapes de mesure.
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Fig. 3.15 – Figure de haut : Profil de σ(Nneti )/
√
N¯neti .
Figure du bas : Projection sur l’axe des X (au pixel transverse 532) du profil de la figure du
haut.
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Fig. 3.16 – Moyenne de σ(Nneti )/
√
N¯neti sur le nombre de pixels contenus dans un cercle de
rayon r. Le cercle est centre´ sur le barycentre de l’image calcule´ a` partir de l’e´quation 3.3.
Les fluctuations pour les petits rayons sont dues aux fluctations statistiques.
Fig. 3.17 – Profil du faisceau suite a` une torsion en zigzag de la fibre optique reliant la lampe
au module de mise en forme du faisceau.
Chapitre 4
Simulation d’un catalogue de
galaxies
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Dans ce chapitre et dans le suivant, les travaux pre´sente´s ont e´te´ effectue´s dans l’optique
de produire une simulation qui rende compte de la pre´cision avec laquelle les parame`tres
d’e´nergie noire seront mesure´s avec le te´lescope LSST. Cette simulation est re´alise´e par les
groupe du LAL (Alexandra Abate, Re´za Ansari et Marc Moniez) et notre groupe (Aure´lien
Barrau, Sylvain Baumont et moi-meˆme). L’ide´e est la suivante : a` partir d’un jeu de pa-
rame`tres cosmologiques et d’une e´quation d’e´tat de l’e´nergie noire, le spectre de puissance de
la matie`re primordiale est calcule´. Son e´volution a` des e´poques plus re´centes est calcule´ graˆce
aux fonctions de transfert. Le champ de sur-densite´ de matie`re est ensuite de´duit du spectre
de puissance, et graˆce aux fonctions de luminosite´, l’Univers est peuple´ de galaxies simule´es,
selon l’angle solide et la gamme de redshift conside´re´e. Un catalogue photome´trique est ensuite
de´duit, et le redshift photome´trique calcule´. Le spectre de puissance de la matie`re ’mesure´’
est ensuite calcule´ et donne acce`s a` la longueur d’onde kBAO permettant de contraindre les
parame`tres d’e´nergie noire.
Ma contribution principale a` cette simulation consiste a` produire un catalogue photome´trique
de galaxies (sans structutre) et a` calculer les redshifts photome´triques pour ce catalogue.
Ce chapitre est de´die´ a` la premie`re e´tape. En ce qui concerne l’e´tude des redshifts pho-
tome´triques avec LSST (cf chapitre 5), et plus largement, n’importe quelle e´tude prospective
sur l’e´nergie noire avec un instrument type LSST, une telle simulation est indispensable.
La ge´ne´ration d’un catalogue “the´orique” est tout d’abord pre´sente´e. Puis, nous exposerons
le calcul des magnitudes apparentes et de leurs incertitudes afin de ge´ne´rer un catalogue
photome´trique. Enfin, pour valider la simulation de LSST, une comparaison d’un catalogue
simule´ de l’expe´rience GOODS et CFHTLS (Canada-France-Hawa¨ı Telescope Legacy Survey)
avec les catalogues d’objets re´els sera pre´sente´e.
4.1 Le catalogue “the´orique”
Ge´ne´ralement, un catalogue photome´trique est simplement une liste d’objets astrophy-
siques accompagne´s de la magnitude apparente et de l’incertitude sur la magnitude apparente
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dans chaque bande. Dans le cas d’un catalogue de donne´es re´elles, de nombreuses autres obser-
vables sont disponibles comme, par exemple, la position de l’objet dans le ciel, un e´tiquetage
rendant compte du degre´ de confiance que l’on a concernant l’estimation des magnitudes
apparentes, ou encore un e´tiquetage donnant la nature de l’objet.
Dans notre e´tude sur les redshifts photome´triques avec LSST, nous nous contenterons de
simuler des galaxies avec leurs magnitudes et leurs incertitudes. Pour notre e´tude des BAO,
la position des objets dans le ciel doit e´galement eˆtre simule´e car celle-ci est ne´cessaire pour
le calcul du spectre de puissance de la matie`re. Nous reviendrons sur la ge´ne´ration de la
position des galaxies dans le chapitre de´die´ aux BAO.
Pour ge´ne´rer le catalogue de galaxies, il faut tout d’abord peupler l’Univers de galaxies.
Ceci se fait graˆce aux fonctions de luminosite´, mais celles-ci de´pendent du type spectral des
galaxies. Commenc¸ons par de´crire les caracte´ristiques spectrales des galaxies.
4.1.1 Les types spectraux
L’Univers est compose´ de galaxies de types spectraux et de morphologies tre`s diffe´rents.
C’est en 1926 qu’Edwin Hubble a propose´ une classification des galaxies en trois grandes
familles selon leur morphologie : les elliptiques (E), les spirales (S), et les irre´gulie`res (Irr).
Dans le cadre de notre e´tude, nous sommes uniquement inte´resse´s par les proprie´te´s spectrales
des galaxies et non par leur morphologie. Pour une e´tude qui concernerait les lentilles gravi-
tationnelles faibles, par exemple, il serait important de prendre cette information en compte.
Cependant, il apparaˆıt que le spectre d’une galaxie est corre´le´ a` sa morphologie, c’est pour-
quoi nous en parlons ici. Une classification spectrale est adopte´e, et les trois grandes familles
sont les suivantes :
1. Les galaxies elliptiques. Notons qu’ici le nom fait re´fe´rence a` la morphologie plutoˆt
qu’aux proprie´te´s spectrales. Comme leur nom l’indique, ces galaxies ont la forme
d’une ellipse et ne pre´sentent pas de caracte´ristique morphologique particulie`re. Elles
sont de type E dans le diagramme de classification des galaxies de Hubble. Elles sont
souvent de´nomme´es par le terme anglais Early-type galaxies (pour galaxies de type
pre´coce), sous-entendant qu’elles se sont forme´es toˆt dans l’histoire de l’Univers. Cette
de´nomination est historique car les observations montrent que ces galaxies sont plus
nombreuses dans l’Univers re´cent, comme nous le verrons dans la partie 4.1.4. Cette
confusion vient du fait que les e´toiles qui composent une galaxie elliptique sont vieilles
pour la plupart. Ainsi, une explication serait que les galaxies elliptiques se sont forme´es
dans l’Univers re´cent par collision de galaxies. La taille des galaxies elliptiques est va-
riable allant de galaxies naines aux galaxies ge´antes. Elles sont pre´fe´rablement proches
du centre d’un amas et on peut noter que LRG (Luminous Red Galaxies) font partie
de ce type de galaxies. Le spectre des galaxies elliptiques est plutoˆt rouge car elles sont
domine´es par les e´toiles vieilles. Il ne pre´sente pas de raie d’e´mission particulie`re, mais
le spectre est caracte´rise´ par une rupture (break) a` 400 nm. L’augmentation du flux
vers cette longueur d’onde est due aux raies de Fraunhofer H et K du Calcium ionise´.
La quantite´ de poussie`res est relativement faible compare´e aux autres types de galaxies.
2. Les galaxies a` flambe´e d’e´toiles (ou Starburst galaxies). Comme leur nom l’indique,
ces galaxies pre´sentent un taux de formation d’e´toiles bien plus e´leve´ que pour les
autres galaxies. Le taux de production d’e´toiles est souvent si e´leve´ que l’ensemble de
la matie`re non-consolide´e qui la compose est rapidement e´puise´. Ainsi, ces galaxies
e´voluent car elles ne peuvent supporter ce taux de formation d’e´toiles que sur des
pe´riodes bien plus courtes que l’aˆge typique d’une galaxie. Pour provoquer une flambe´e
d’e´toiles, la gaz contenu dans la galaxie doit eˆtre ’comprime´’. Ce phe´nome`ne apparaˆıt
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Fig. 4.1 – Image de la paire de galaxies NGC 4038 et NGC 4039, portant le nom de l’Antenne.
Les deux galaxies en collision provoque une flambe´e d’e´toiles particulie`rement intense.
souvent lorsque deux galaxies sont en train de fusionner (cf figure 4.1), ou qu’une galaxie
compagnon entraˆıne le gaz vers le noyau galactique. La morphologie de ces galaxies est
variable et tre`s diffe´rente des elliptiques et dans le cas ou` elles ne sont pas le fruit d’une
collision entre deux galaxies, ce sont des galaxies spirales barre´es. Dans le diagramme
de classification de Hubble, elles sont de type SB. Les galaxies irre´gulie`res Irr, dont la
forme est distordue par interaction gravitationnelle cause´e par une galaxie compagnon
font e´galement partie de la famille des starbursts.
Le spectre de ces galaxies est plus important dans le bleu que dans le rouge. Cela vient
de l’e´mission dans le bleu des e´toiles chaudes en formation. Le break a` 400 nm n’est
plus visible, mais des raies d’e´mission (comme celles de Balmer de l’Hydroge`ne ou celle
du Dioxyge`ne vers 372 nm) sont pre´sentes.
3. Les galaxies tardives (ou Late-type galaxies). Ce sont des galaxies spirales, interme´diaires
entre les elliptiques et les starbursts. Comme ce sont des galaxies spirales, dans le dia-
gramme de Hubble, elles sont e´galement de´nomme´es par la lettre S avec un suffixes
allant de a a` d. La de´nomination late vient du fait qu’elles sont situe´es en fin du dia-
gramme de Hubble. Ces galaxies pre´sentent un taux de formation d’e´toiles dans le
disque relativement constant tout au long de leur vie.
La diversite´ des spectres de galaxie est grande, mais afin d’attribuer un spectre a` chaque
galaxie de la simulation, nous utilisons des spectres gabarits, cense´s repre´senter la diver-
site´ spectrale des galaxies. Il y a principalement deux familles de spectres gabarits : ceux
synthe´tise´s a` partir de codes de simulation de spectre comme GISSEL (cf Bruzual et Charlot
[74]) ou PEGASE (cf Fioc et Rocca-Volmerange [75]) et les spectres empiriques. Les codes
publics de simulation permettent de calculer un spectre a` partir du taux de formation d’e´toiles
et de la fonction de masse stellaire initiale. Le spectre de la galaxie est obtenu en calculant
l’e´volution des diffe´rentes populations d’e´toiles. Quant aux spectres empiriques, comme ceux
produits par Coleman Wu et Weedman (CWW [76]) et Kinney et al.[77], ils sont calcule´s a`
partir de galaxies observe´es spectroscopiquement, et classe´s par famille.
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Notre librairie est compose´e de quatre spectres empiriques de CWW et de deux spectres
empiriques de Kinney et al.. Le premier groupe est compose´ d’un spectre de galaxie elliptique
El, de deux spectres de galaxies tardives Sbc1 et Scd, et d’un spectre de galaxie irre´gulie`re
Im. Le second groupe est compose´e de 2 spectres de starbursts SB2 et SB3. Ce choix suit la
de´marche de nombreux auteurs (Dahlen et al.[78] et Ben´ıtez [79] par exemple) car ces spectres
pre´sentent de bons redshifts photome´triques (cf Yee [80]). Les spectres sont trace´s sur la figure
4.2. Ces 6 spectres ne sont pas de´finis dans l’UV. Ceci est un proble`me puisqu’a` grand redshift,
le magnitude apparente ne pourra pas eˆtre calcule´e. Pour reme´dier a` cela, les spectres sont
extrapole´s dans l’UV graˆce aux spectres synthe´tiques calcule´s graˆce a` GISSEL par Bruzual
et Charlot, te´le´charge´s depuis le site www.cida.ve/~bruzual/bs2003. La proce´dure est la
suivante. Posons Te le spectre empirique que nous souhaitons extrapoler dans l’UV, et T
i
s
le i-e`me spectre parmi les 41 spectres synthe´tiques. Le spectre T is doit eˆtre le plus proche
possible de Te s’il l’on souhaite l’utiliser dans l’UV. Ainsi, on cherche i tel que R soit minimal,
avec R de´fini comme ci-dessous :
R(Ni) =
104 nm∑
λ=90 nm(pas=1 nm)
(
Te(λ)−NiT is(λ)
)2
,
La normalisation Ni est directement donne´e en annulant la de´rive´e de R. Si k est l’indice du
spectre synthe´tique qui se rapproche le plus de spectre empirique, alors Te devient :
T ′e(λ) =
Te(λ)
1 + e−
λ−λt
∆λ
+
(
1− 1
1 + e−
λ−λt
∆λ
)
T ks (λ) ,
ou` la longueur d’onde de transition λt = 200 nm est proche de la borne infe´rieure de l’ensemble
de de´finition de Te et ou` l’intervalle ∆λ = 10 nm. Cette de´finition permet de passer de Te a`
Ts de manie`re continue. La figure 4.3 illustre la proce´dure pour le spectre SB3. Dans la suite
on notera indiffe´remment Te pour T
′
e.
Six spectres gabarits ne suffisent pas pour rendre compte de la diversite´ des galaxies. C’est
pour cette raison qu’une interpolation entre ces 6 types est effectue´e, de manie`re a` obtenir
51 spectres au total. Pour cela, on attribue un nume´ro a` chacun de la fac¸on suivante :
– A chaque spectre Te on attribue un nume´ro de sorte que (El, Sbc, Scd, Im, SB3, SB2)
= (0, 10, 20, 30, 40, 50).
– On interpole 9 types entre deux types adjacents : de 0 a` 10, de 10 a` 20, . . . , de 40
a` 50. Par exemple, le type 14 est plus proche du type 10 que du type 20 : 14 =
0.6× 10 + 0.4× 20.
Les 51 spectres extrapole´s sont trace´s sur la figure 4.4. Notons que dans notre simulation,
nous ne prenons pas en compte l’evolution spectrale des galaxies en fonction du redshift, ce
qui devrait eˆtre fait lors d’une simulation plus re´aliste, afin de tenir compte de l’e´volution
stellaire.
4.1.2 L’extinction par le milieu inter-stellaire
Une galaxie pre´sente une quantite´ de poussie`res plus ou moins importante, selon son
type spectral. Cette poussie`re peut soit diffuser la lumie`re, c’est-a`-dire qu’un photon est
de´vie´ de sa trajectoire (absorption puis re´e´mission a` la meˆme longueur d’onde dans une
direction ale´atoire, dans le re´fe´rentiel de la particule absorbante), soit absorber la lumie`re,
auquel cas, un photon transfert une partie ou l’ensemble de son e´nergie a` l’atome qui peut
1Le type Sbc est un me´lange de galaxies de type Sb et Sc.
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Fig. 4.2 – Spectres empiriques des Coleman et al.[76] et Kinney et al.[77] . La normalisation
des spectres est arbitraire.
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Fig. 4.3 – Spectre empirique SB3 de Kinney et al.[77] (en noir) extrapole´ (en rose) dans l’UV
graˆce au spectre synthe´tique produit a` GISSEL (en rouge).
e´ventuellement re´emettre un photon d’e´nergie plus basse que celle du photon initial. C’est
pour cette raison que l’on dit que la poussie`re a tendance a` rougir les spectres d’e´mission. Ces
deux phe´nome`nes sont regroupe´s sous le nom “d’extinction”. Une description plus de´taille´e
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Fig. 4.4 – 50 spectres interpole´s entre les 6 spectres principaux. La normalisation est arbi-
traire.
de cet effet se trouve dans la the`se de C.Jean [81]. La poussie`re vient de re´sidus d’e´toiles et
par conse´quent, sa composition chimique est variable.
La poussie`re atte´nue l’intensite´ lumineuse I0(λ) de la manie`re suivante :
I(λ) = I0(λ)e
−τ(λ,s) ,
ou` τ est la profondeur optique et s correspond a` la longueur parcourue des photons dans
le milieu poussie´reux. Dans le cas particulier ou` l’extinction ne varie pas le long du chemin
optique, la profondeur optique s’e´crit : τ(λ, s) = κ(λ)s, avec κ(λ) le coefficient d’extinction.
La diffe´rence entre la magnitude apparente avec et sans extinction est note´ A(λ, s) :
A(λ, s) = m(λ)−m0(λ) ,
= −2.5 log
(
e−τ(λ,s)
)
,
≃ 1.09τ(λ, s) .
Le rapport de l’extinction totale sur l’extinction se´lective entre deux longueurs d’ondes λ1 et
λ2 s’e´crit comme :
R(λ1,λ2) =
A(λ1)
A(λ2)− λ(λ1) .
Le de´nominateur s’appelle l’exce`s de couleur et ge´ne´ralement, on exprime l’exce`s de couleur
entres les filtres B et V :
E(B − V ) = A(B)−A(V ) ,
⇒ RV = A(V )
A(B)−A(V ) .
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La loi d’extinction A(λ) est souvent exprime´e en re´fe´rence a` A(V ) : A(λ)/A(V ) ou de la
manie`re suivante :
E(λ− V )
E(B − V ) =
A(λ)
E(B − V ) −RV .
Les loi d’extinction de Calzetti [82] permet de mode´liser l’extinction pour les galaxies star-
bursts (Im, SB2, SB3). Quant aux galaxies elliptiques et tardives (El, Sbc, Scd), c’est la
loi de Cardelli [83] que nous adoptons. La premie`re, la loi de Calzetti donne l’expression de
l’intensite´ lumineuse observe´e en fonction de l’intensite´ e´mie :
Iobs(λ) = Iemis(λ)e
−0.4E(B−V )k(λ) ,
ou` k(λ) = A(λ)/E(B − V ).
k(λ) =
{
2.659(−1.857 + 1.040/λ) + RV , si 0.63 µm ≤ λ ≤ 2.20 µm ,
2.659(−2.156 + 1.509/λ− 0.198/λ2 + 0.011/λ3) + RV , si 0.12 µm ≤ λ ≤ 0.63 µm .
La valeur RV = 4.05 permet de rendre compte de l’extinction pour l’ensemble de galaxies a`
formation d’e´toiles.
La loi de Cardelli s’e´crit quant a` elle le´ge`rement diffe´remment puisque cette fois-ci, la loi est
donne´e en fonction de k(λ) = A(λ)/A(V ), de sorte que :
Iobs(λ) = Iemis(λ)e
−0.4E(B−V )RV k(λ) .
La fonction k est de´finie par les fonctions a et b :
k(λ) = a(x) + b(x)/Rv ,
ou` x = 1/λ et
a(x) = 0.574x1.61 ,
b(x) = −0.527x1.61 ,
pour 0.3 µm−1 ≤ x ≤ 1.1 µm−1 . Par contre si 1.1 µm−1 ≤ x ≤ 3.3 µm−1, on a alors :
a(x) = 1.752− 0.31x− 0.104/[(x− 4.67)2 + 0.341] + Fa(x)
b(x) = −3.090 + 1.825x + 1.206/[(x− 4.62)2 + 0.263] + Fb(x) ,
avec
Fa(x) =
{
−0.04473(x− 5.9)2− 0.009779(x− 5.9)3 8µm−1 ≥ x ≥ 5.9µm−1
0 x ≤ 5.9µm−1
Fb(x) =
{
0.2130(x− 5.9)2 + 0.1207(x− 5.9)3 8µm−1 ≥ x ≥ 5.9µm−1
0 x ≤ 5.9µm−1
La valeur de RV = 3.1 est commune´ment adopte´e pour la loi de Cardelli.
Les galaxies elliptiques posse`dent peu de poussie`res car elles sont vielles donc E(B−V ) < 0.1
alors que E(B−V ) < 0.3 pour les galaxies appartenant a` d’autres types spectraux. La figure
4.5 montre la forme des lois d’extinction de Cardelli et de Calzetti pour diffe´rentes valeurs
de l’exce`s de couleur.
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Fig. 4.5 – Loi d’extinction pour plusieurs valeurs de l’exce`s de couleur E(B−V ), pour les lois
de Cardelli et Calzetti. Le coefficient d’atte´nuation α est e´gal a` k(λ)(B−V ). La bosse produite
autour de λ = 217 nm peut eˆtre explique´e de diffe´rentes manie`res, comme par exemple par
la pre´sence de grain de graphite ou de PAH (pour Polycyclic Aromatic Hydrocarbon).
4.1.3 L’extinction par le milieu inter-galactique
A un de´calage spectral de z ∼ 1100, le plasma primordial est devenu neutre et la
tempe´rature du CMB s’est atte´nue´e. L’Univers est alors entre´ dans l’aˆge sombre faute de
source lumineuse autre que le CMB devenant de plus en plus froid. Cette pe´riode dura jus-
qu’a` l’effondrement gravitationnel de la matie`re baryonique lorsque les premie`res e´toiles et
quasars se forme`rent. Ces toutes premie`res e´toiles de la population III et les premiers trous
noirs ont engendre´ le processus de re-ionisation (reionization). Le rayonnement UV qu’ils ont
e´mis a permis d’ioniser les atomes d’Hydroge`ne, majoritaires dans l’Univers. Cette pe´riode
s’e´tala entre un redshift de 20 a` 6 ou` l’ensemble de l’Hydroge`ne inter-galactique a e´te´ ionise´.
Cependant, la taille de l’Univers s’e´tant accrue, la densite´ d’atomes d’Hydroge`ne ionise´s a
diminue´ et a permis la propagation de la lumie`re jusqu’a` l’observateur. L’effrondemant gravi-
tationnel s’est ensuite poursuivi pour former les e´toiles de la population II puis les galaxies. Le
milieu intergalactique (IGM pour Inter-galactique medium) joue un grand roˆle en cosmologie
car ses caracte´ristiques permettent, entre autre, de comprendre la formation et l’e´volution
des structures.
Concernant notre simulation, il est important de tenir compte de l’IGM car le flux des sources
distantes e´mis dans l’UV dans leur re´fe´rentiel propre est fortement atte´nue´ par la pre´sence
d’Hydroge`ne neutre2. Le spectre UV d’une source distante subit une forte absorption par la
foreˆt Lyman-α. Ce terme est attribue´ a` l’ensemble des raies d’absorption correspondant aux
niveaux d’excitation de l’Hydroge`ne. Le rayonnement de longueur d’onde infe´rieure a` λα est
donc susceptible d’eˆtre atte´nue´ par une combinaison de raies d’absorption jusqu’a` la limite de
Lyman λL = 912 A˚. En dec¸a` de λL, l’e´nergie des photons est suffisante pour produire l’effet
2On ne conside`re ici que l’Hydroge`ne, mais du fait du viellissement et de la disparition des e´toiles de
population III, des e´le´ments plus lourds sont aussi pre´sents dans le milieu inter galactique.
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photoe´lectrique. A redshift z ≃ 2, cet effet commence a` eˆtre vu dans la bande u de LSST et,
a` ce redshift, la colonne d’Hydroge`ne neutre traverse´e est telle que le spectre est fortement
diminue´.
Dans la revue de Piero Madau [84], l’auteur donne une description pre´cise et de´taille´e de l’ex-
tinction par l’IGM. Le mode`le d’extinction par l’IGM utilise´ dans la suite peut eˆtre trouve´
dans l’article du meˆme auteur [85]. C’est un mode`le d’absorption par un IGM sous forme
de grumeaux. La loi d’extinction, c’est-a`-dire l’e´volution de la profondeur optique τ , telle
que Fobs(λ, zemis) = exp [−τ(λ, zemis)]Femis est trace´e sur la figure, pour quelques valeurs de
zemis.
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Fig. 4.6 – Loi d’extinction du milieu inter-galactique d’apre`s Madau [85]. La partie en dents de
scie correspond a` l’absorption des raies de la foreˆt Lyman-α, et la de´croissance exponentielle
correspond a` l’absorption par effet photoe´lectrique λemis ≤ λL . Notons que plus la galaxie a
un grand redshift, plus la colonne d’Hydroge`ne traverse´e par les photons est grande, ce qui
implique que le spectre est davantage absorbe´.
4.1.4 Les fonctions de luminosite´
La densite´ de galaxies en fonction du type spectral et de la magnitude absolue varie avec le
redshift. Les fonctions de luminosite´ permettent de calculer le nombre moyen de galaxies par
intervalle de redshift et de magnitude absolue, par angle solide et pour une famille spectrale.
La fonction de luminosite´ a de fortes implications en cosmologie, et permet notamment de
connaˆıtre la densite´ de baryons sous forme d’e´toiles dans les galaxies, et donc re´ciproquement
de connaˆıtre la densite´ sous forme d’IGM. Elle permet e´galement de valider les simulations a`
N-corps qui souhaitent rendre compte de la formation des galaxies.
Pour notre simulation, nous avons choisi d’utiliser les fonctions de luminosite´ mesure´es par
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Intervalle de redshift α⋆ MA⋆ Φ⋆ Type spectral
0.1 < z < 0.5 -1.37 -21.22 28.1 Somme
-0.74 -21.16 13.1 Early
-1.35 -21.00 21.2 Late
-1.02 -18.72 42.6 Starburst
0.5 < z < 0.75 -1.37 -21.79 20.2 Somme
-0.39 -21.01 16.7 Early
-1.14 -21.29 23.4 Late
-1.04 -19.51 27.8 Starburst
0.75 < z < 1 -1.37 -21.62 19.5 Somme
-0.72 -21.44 6.2 Early
-0.87 -21.15 22.0 Late
-1.30 -20.32 17.7 Starburst
Tab. 4.1 – Tableau de valeurs des parame`tres d’ajustement de la fonction de luminosite´
ajuste´e par une fonction de Schechter, dans la bande B de WFI. Les incertitudes ne sont pas
re´pertorie´es, mais peuvent eˆtre trouve´es dans Dahlen et al.[86].
Dahlen et al.[86], a` partir des observations de l’expe´rience GOODS3 du champ CDF-S (Chan-
dra Deep Field South). Les observations optiques ont e´te´ effectue´es avec la came´ra WFI sur
le te´lescope de Blanco de 4 me`tres du CTIO (cf Giavalisco et al.[87]). Pour chaque objet du
catalogue photome´trique (d’angle solide Ω = 1100 arcmin2), le redshift photome´trique et le
type spectral sont calcule´s de manie`re a` attribuer une magnitude absolue. La fonction de
luminosite´ Φ est calcule´e de la manie`re suivante :
Φ(MA, T )dMA =
Ngal(MA,T )∑
i=1
1
Vi(MA)
,
ou` T est le type spectral, Ngal(T ) est le nombre de galaxies de type T dont la magnitude
absolue est entre MA−dMA/2 et MA+dMA/2 et Vi(MA) est le volume comobile observable
dans lequel la galaxie i est de´tectable. Les mesures de Φ(MA, T ) sont ajuste´es par une fonction
de Schechter de la forme suivante :
Φ(MA) = 0.4 ln(10)Φ⋆xα
⋆+1e−x ,
ou`
x = 10−0.4(MA−MA
⋆) .
La parame`tre MA⋆ indique le changement de re´gime entre la loi de puissance et la tendance
exponentielle. Le parame`tre Φ⋆ rend compte de la normalisation a` MA = MA⋆ et α⋆ corres-
pond a` l’indice de la loi de puissance. Les parame`tres d’ajustement que nous utiliserons dans
la suite sont re´pertorie´s dans le tableau 4.1. Ce sont les parame`tres calcule´s dans la bande
B de WFI, car ils pre´sentent un bon ajustement par rapport aux autres bandes (plus faibles
incertitudes et corre´lations entre les parame`tres).
Sur la figure 4.7 sont trace´es les fonctions de Schechter correspondant aux parame`tres
d’ajustement donne´s par le tableau 4.1. Le courbe bleue turquoise correspond a` la somme
3Le sondage GOODS (Great Observatory Origins Deep Survey) regroupe plusieurs expe´riences : Spitzer,
Hubble, Chandra, Herschel et XMM-Newton.
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Fig. 4.7 – Fonctions de Schechter correspondant aux parame`tres du tableau 4.1 pour
diffe´rentes gammes de redshift z. On voit clairement que les galaxies a` flambe´es d’e´toiles
sont en moyenne plus brillantes et plus abondantes a` grand redshift que les autres types de
galaxies. On peut e´galement remarquer que le nombre de galaxies elliptiques diminue avec le
redshift.
des fonctions de luminosite´ par type. Elle ne correspond pas tout a` fait a` la courbe bleue, et
ceci est attendu. En effet, il n’y a pas de raison pour que les fonctions de luminosite´ par type,
pre´sentent des parame`tres d’ajustement tels que la somme de ces fonctions soit exactement
e´gale a` la fonction de luminosite´ ajuste´e pour l’ensemble des galaxies tous types confondus.
L’ensemble de de´finition des fonctions de luminosite´ n’est pas tre`s important, surtout en ce
qui concerne la borne supe´rieure. En effet, les fonctions de luminosite´ montrent qu’il y a
plus de galaxies peu lumineuses que de galaxies brillantes. En contre partie, les galaxies peu
brillantes subissent les effets de se´lection d’observations, et sont donc supprime´es du catalogue
photome´trique. Ainsi, la borne supe´rieure MA = −13 pourrait eˆtre plus grande, sans que
ceci ne change le catalogue photome´trique.
4.1.5 La proce´dure
Pour simuler notre catalogue “the´orique”, nous commenc¸ons par peupler le volume de
sondage, de´fini par un angle solide Ω, par un intervalle de redshift et par un ensemble de
valeurs des parame`tres cosmologiques. Nous choisissons Ω = 1100 arcmin2 pour une simu-
lation type GOODS de´crite dans la partie 4.3.1, ce qui permettra une comparaison directe
avec les donne´es photome´triques utilise´es pour le calcul des fonctions de luminosite´. Nous
prenons la meˆme valeur pour une simulation type CFHTLS et pour une simulation type
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Fig. 4.8 – Element de volume comobile dVc divise´ par la distance de Hubble dH pour les
parame`tres cosmologiques suivant : {Ωm = 0.3,ΩΛ = 0.7,Ωk = 0,H0 = 70 km/s/Mpc}
LSST, nous prenons 250 deg2. Les parame`tres cosmologiques ont les valeurs suivantes :
(Ωm = 0.3,ΩΛ = 0.7,Ωk = 0,H0 = 70 km/s/Mpc), et nous choisissons z ∈ [0, 6]. Notons
que les fonctions de luminosite´ de GOODS sont de´finies pour z ∈ [0.1, 1]. Nous faisons donc
une forte hypothe`se en supposant qu’elles sont valides entre 0 et 6. L’extrapolation a` bas red-
shift a peu de conse´quences sur le nombre total de galaxies, car le volume comobile (trace´ sur
la figure 4.8) est petit, bien que les galaxies a` bas redshift soient toutes observe´es. Extrapoler
la fonction de luminosite´ a` un redshift supe´rieur a` 1 est plus proble´matique. Bien que les
galaxies a` z > 3 ne sont pas conside´re´es par la suite4, les pre´dictions que nous ferons dans la
suite de´pendent de cette hypothe`se. Le nombre total de galaxies Ntot, tous types confondus,
est donne´ par :
Ntot =
∫
Ω
∫ 6
0
∫ −13
−24
Φtot(MA, z)dMAdVc(z,Ω) ,
ou` dVc est le volume comobile de´fini a` l’e´quation 1.59, Ω est l’angle solide, et Φtot est la
fonction de luminosite´ pour toutes les galaxies. On obtient Ntot ≃ 1.6 106 galaxies.
A chaque objet, on attribue un redshift, une magnitude absolue et un type. Tout d’abord,
on tire ale´atoirement un redshift a` partir de la fonction cumulative Fz(z) de´finie comme :
Fz(z) =
∫ z
0
∫ −13
−24
Φtot(MA, z)
H0(1 + z)
2dA(z)
2
E(z)
ΩdMAdz∫ 6
0
∫ −13
−24
Φtot(MA, z)
H0(1 + z)
2dA(z)
2
E(z)
ΩdMAdz
,
4D’une part a` z > 3 le rapport signal sur bruit est trop faible et d’autre part, l’e´nergie noire n’est pas
dominante.
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Soit r un nombre ale´atoire entre 0 et 1, alors :
z = F−1z (r) .
Ainsi, z suit la bonne fonction de densite´ de probabilite´. La magnitude apparente est ensuite
calcule´e de manie`re similaire graˆce a` la fonction cumulative FMA(MA, z) :
FMA(MA, z) =
∫ MA
−24
Φtot(MA
′, z)
H0(1 + z)
2dA(z)
2
E(z)
ΩdMA′dz , (4.1)
avec z ∈ [z−dz/2, z, z+dz/2] ou` dz = 0.01. Enfin, la famille spectrale (F = Early,Late,Starburst)
est donne´e par la proportion PF du type F a` la magnitude absolue MA et au redshift z :
PF (MA, z) =
ΦF (MA, z)∑3
F=1 ΦF (MA, z)
. (4.2)
Une fois la famille spectrale attribue´e, le type spectral, entre 0 et 50 est tire´ ale´atoirement.
Pour une galaxie de la famille Early, le type spectral est un nombre entier entre 0 et 5 (El),
pour la famille Late, le type va de 6 a` 25 (Sbc et Scd) et pour la famille Starburst, le type va
de 26 a` 50 (Im, SB3 et SB2). Notons que ces intervalles sont susceptibles de varier, comme
nous le verrons dans la partie 4.3.
4.2 Le catalogue photome´trique
Dans ce qui suit, nous pre´sentons les e´tapes de calcul qui permettent de produire le
catalogue photome´trique. En d’autres termes, a` partir du type spectral, du redshift et de la
magnitude absolue dans la bande B de GOODS, nous calculons la magnitude apparente et
son incertitude dans chaque bande. Pour cela, nous calculons d’abord la magnitude apparente
the´orique qui permet ensuite de calculer son incertitude. La magnitude apparente “observe´e”
est ensuite calcule´e.
4.2.1 La magnitude apparente the´orique
Nous avons de´ja` de´fini la magnitude apparente dans le chapitre 1, a` l’e´quation 1.16, mais
nous donnons , ici, une de´finition plus de´taille´e. Cette de´finition s’appuie sur l’article de Hogg
[88].
Soit T (λ) (en W/A˚/cm2), le spectre e´mis d’une galaxie de notre librairie. La magnitude
apparente AB est de´finie a` partir d’un flux fν en (erg/cm
2/s/Hz), et est telle que :
mX = −2.5 log


∫
dν0
ν0
fν(ν0)X(ν0)∫
dν0
ν0
g(ν0)X(ν0)

 , (4.3)
ou` fν(ν0) est le flux observe´, dans le re´fe´rentiel de l’observateur. Le terme g(ν0) est le flux
d’une e´toile de re´fe´rence et vaut 3631 Jy5. Comme les spectres sont en fonction de la longueur
d’onde, en nm, l’e´quation 4.3 devient :
5Un Jansky est une unite´ de flux et vaut 10−26 W/m2/Hz = 10−23 erg/cm2/s/Hz.
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mX = −2.5 log

1c
∫
dλ0λ0fλ(λ0)X(λ0)10
22(Jy)∫
dλ0
λ0
X(λ0)3631(Jy)

 ,
=⇒ mX = −2.5 log

1c
∫
dλ0λ0fλ(λ0)X(λ0)∫
dλ0
λ0
X(λ0)

+ 2.5 log(3631 10−22),
=⇒ mX = −2.5 log

1c
∫
dλ0λ0fλ(λ0)X(λ0)∫
dλ0
λ0
X(λ0)

− 46.1 ,
ou` fν = 10
22λ2/cfλ( Jy), fλ(λ0) est le flux observe´ et λ est en nm. La constante e´gale a`
−46.1, diffe´rente de celle habituellement rencontre´e e´gale a` −48.3 vient de l’unite´ des spectres
gabarits utilise´s. Ainsi, si le redshift de la galaxie est z, on a fλ(λ0) = T (
λ0
1+z ). On peut donc
e´crire la magnitude apparente de manie`re plus simple :
mX = −2.5 log

1c
∫
dλλT (
λ
1 + z
)X(λ)∫
dλ
λ
X(λ)

− 46.1 , (4.4)
ou` l’indice 0 a e´te´ omis, mais l’inte´gration se fait bien dans le re´fe´rentiel de l’observateur. La
magnitude absolue dans la bande B de GOODS, s’e´crit de la manie`re suivante :
MA = −2.5 log


∫
dνe
νe
L(νe)
4π(10 pc)2
B(νe)∫
dνe
νe
g(νe)B(νe)

 ,
ou` L(νe) est la luminosite´ en (W/Hz) et vaut :
L(νe) =
4πd2L
1 + z
fν(ν0) ,
ou` dL est la distance luminosite´ de´finie a` l’e´quation 1.13. Cela implique que
MA = −2.5 log

 1c(1 + z)
∫
dλe
λe
λ20fλ(λ0)B(λe)∫
dλe
λe
B(λe)

−MD(z)− 46.1 ,
ou` MD est le module de distance, de´finie a` l’e´quation 1.18. La longueur d’onde λe correspond
a` la longueur d’onde e´mise telle que λ0 = λe(1 + z). L’expression devient :
MA = −2.5 log

(1 + z)2c(1 + z)
∫
dλe
λe
λ2eT (λe)B(λe)∫
dλe
λe
B(λe)

−MD − 46.1 , (4.5)
4.2. LE CATALOGUE PHOTOME´TRIQUE 117
apre`s avoir remarque´ que fλ(λ0) = T (λe). Dans l’e´quation 4.5, tous les termes sont exprime´s
en fonction de λe (y compris les bornes d’inte´gration), on peut donc e´crire l’e´quation de
manie`re plus simple, en omettant l’indice e :
MA = −2.5 log

1 + zc
∫
dλλT (λ)B(λ)∫
dλ
λ
B(λ)

−MD(z)− 46.1 . (4.6)
Avec les e´quations 4.4 et 4.6, on voit que la magnitude apparente peut s’e´crire :
mX = MA + MD(z) + KBX(z) ,
ou` le terme KBX est le terme de K-correction, qui permet d’exprimer la magnitude apparente
dans la bande X en fonction de la magnitude absolue dans la bande B, et qui tient compte
du de´calage spectral. Ce terme s’e´crit donc :
KBX = −2.5 log

 11 + z
∫
dλλT (
λ
1 + z
)X(λ)
∫
dλ
λ
B(λ)∫
dλ
λ
X(λ)
∫
dλλT (λ)B(λ)

 .
Pour notre simulation, le terme T peut eˆtre remplace´ par Te. Les termes de K-corrections
tiennent compte de la variation du spectre en fonction de la longueur d’onde, mais aussi du
redshift. Par conse´quent, ces termes doivent eˆtre bien estime´s pour le calcul des redshifts
photome´triques dans le cas de la me´thode d’ajustement des spectres de galaxies, comme nous
le verrons dans le chapitre suivant.
Notons que nous n’avons pas inclus les lois d’extinction par le milieu inter-stellaire et inter-
galactique afin d’alle´ger l’e´criture, mais elles sont prises en compte de manie`re implicite dans
les termes ou` T intervient. Dans ce qui suit, la magnitude apparente the´orique mX que nous
venons de calculer est note´e mtheoX .
4.2.2 La magnitude apparente “observe´e” pour LSST
Nous devons calculer la magnitude apparente de chaque galaxie du catalogue, telle qu’elle
doit eˆtre observe´e par LSST. Il y a plusieurs manie`res de proce´der selon le degre´ de pre´cision
que l’on souhaite pour notre simulation. En effet, si l’on souhaite faire une simulation tre`s
re´aliste, alors il faut, pour chaque objet, mode´liser sa forme, le nombre de pixels du plan fo-
cal correspondant et calculer le nombre de photons de´tecte´s par pixel. A chaque e´tape, il est
ne´cessaire de prendre en compte d’une part les incertitudes qui de´coulent de la distribution
des variables conside´re´es (par exemple, le nombre de photons de´tecte´s par un pixel suit une
distribution de Poisson), d’autre part, les incertitudes de mesures lie´es a` l’instrument. Notons
que les conditions d’observation doivent alors eˆtre mode´lise´es. Pour une simulation beaucoup
plus basique il est possible d’utiliser l’expression parame´trise´e de l’incertitude sur la magni-
tude apparente donne´e par le LSST Science Book [50], et de ge´ne´rer la magnitude observe´e a`
partir de la magnitude the´orique et de son incertitude. La seconde me´thode e´tant nettement
moins couˆteuse en temps de de´veloppement et de simulation, nous avons pre´fe´re´ l’adopter.
Nous avons cependant voulu ve´rifier que la seconde me´thode n’e´tait pas trop e´loigne´e de la
premie`re. Pour illustrer la premie`re me´thode, voici un calcul tre`s simplifie´ de l’estimation de
la magnitude apparente et de son incertitude par comptage de photons.
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Me´thode 1 : comptage de photons
Conside´rons une visite avec un temps d’exposition de tv (en s), d’une galaxie ayant une
spectre T (λ) = NTe(λ) avec N la normalisation du spectre et Te le spectre gabarit, et ayant
une magnitude apparente mtheoX dans la bande X. Soit C (en m
2), la surface du te´lescope, le
nombre the´orique de photons N theoγ,X dans la bande X est
N theoγ,X = Ctv10
−8
∫
NT
(
λ
1 + z
)
λ
hc
X(λ)dλ ,
ou` h est la constante de Planck. Le facteur 10−8 vient du fait que la longueur d’onde λ est en
nm, et T en W/A˚/cm2. Le facteur de normalisation peut eˆtre calcule´ a` partir de l’expression
de la magnitude apparente 4.4 :
N = c10−0.4(m
theo
X +46.1)
∫
dλ
λ
X(λ)∫
dλλT (
λ
1 + z
)X(λ)
.
On a ainsi :
N theoγ,X =
Ctv
h
10−8100.4(m
theo
X +46.1)
∫
dλ
λ
X(λ) . (4.7)
Il faut maintenant tenir compte des sources de bruits. Les principales sont : le bruit de photon,
le bruit de fond de ciel, et le bruit de lecture des capteurs CCD. Si l’on note Nγ,X le nombre
de photons de´tecte´s dans la bande X, alors c est tire´e ale´atoirement selon une loi de Poisson
de moyenne N theoγ .
Le bruit du fond de ciel, dominant pour des sources de faible flux suit e´galement un loi de
Poisson. On note m˜cielX la magnitude apparente par unite´ d’angle solide (en mag/arcsec
2).
Conside´rons np le nombre de pixels correspondant a` la galaxie conside´re´e, faisant un angle
θ dans une direction. Pour simplifier, on suppose que la forme de la galaxie est un disque,
ce qui implique que l’angle solide est approximativement e´gale a` θ26. Dans l’hypothe`se ou`
θ = 1 arcsec (un peu plus grand que la taille du seeing typique de 0.7 arcsec), le nombre
de pixel est np = 20 pixels
7. Le nombre de photons N˜ cielγ,X par seconde d’arc est obtenue en
remplac¸ant m˜cielX dans l’expression 4.7. Le nombre total de photons the´oriquement attendus
est donc :
N ciel,theoγ,X = N˜
ciel
γ,X × θ2 ,
Enfin le nombre de photons N cielγ,X entache´ d’incertitude est tire´ selon une loi de Poisson de
moyenne N ciel,theoγ,X .
En ce qui concerne le nombre de photons de lecture, d’apre`s le tableau 2.3, on s’attend a` avoir
moins de 5 e−/pixel, donc le bruit de lecture est RON = 5
√
np e
− (fluctuations du nombre
de photons de lecture). Ceci se traduit par un nombre de photons NRONγ tire´ ale´atoirement
selon un loi de Poisson d’e´cart-type RON/QE ou` QE est l’efficacite´ quantique.
Finalement, le nombre de photons correspondant au signal et au bruit NSignal+Bruitγ,X est e´gal
a`
NSignal+Bruitγ,X = Nγ,X + N
ciel
γ,X + N
RON
γ ,
6L’angle solide sous-tendu a` un angle θ est e´gal a` πθ/4 ≃ θ2 si θ est petit
7Pour rappel, la taille d’un pixel de LSST de 10 µm est e´quivalente a` 0.2 arcsec
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et implique que le signal net s’e´crit de la manie`re suivante :
NSignalγ,X = N
Signal+Bruit
γ,X −N ciel,theoγ,X .
Enfin, la magnitude apparente “observe´e” est calcule´e a` partir de l’e´quation 4.7.
Me´thode 2 : incertitude parame´trise´e
Pour un point source, l’incertitude σX sur la magnitude dans la bande X est la somme
quadratique de l’incertitude syste´matique σsyst,X , due au fait que l’instrument n’est pas
parfait8, et d’une incertitude σrand,X similaire a` celle implicitement calcule´e dans la partie
ci-dessus et qui vient du caracte`re probabiliste stochastique des mesures. Le budget d’erreur
ne permet pas d’avoir une incertitude σsyst,X > 0.005. D’apre`s le LSST Science Book [50], le
terme σrand,X peut eˆtre parame´trise´ de la manie`re suivante :
σ2rand,X = (0.04− γ)x + γx2 , (4.8)
avec x = 100.4(mX−m5,X) ou` m5,X est la magnitude limite a` 5σ. Lorsque mX = m5,X , le
rapport signal sur bruit vaut 5, ce qui implique que l’incertitude σrand,X = 0.2
9. Le terme γ
de´pend de plusieurs parame`tres comme la luminosite´ du fond de ciel et le bruit de lecture10.
La valeur de γ peut eˆtre obtenue graˆce a` l’ETC de LSST (Exposure Time Calculator) dont
l’une des fonctions est de calculer le signal et le bruit en fonction des parame`tres d’observation
tels que la masse d’air, pour une source pour laquelle on connaˆıt la magnitude apparente
the´orique. Quant a` la magnitude limite a` 5σ, elle est mise sous la forme :
m5,X = CX + 0.5(m
ciel
X − 21) + 2.5 log(0.7/θsX) + 1.25 log(tv/30)− kX(X − 1) . (4.9)
Le terme CX de´pend de la transmission totale de l’instrument et est calcule´ graˆce a` l’ETC.
Le terme θsX correspond au seeing et kX a` l’extinction atmosphe´rique. Nous avons fait l’hy-
pothe`se que les galaxies e´taient des points sources, ce qui n’est pas vrai en ge´ne´ral. Ainsi,
l’incertitude ici est sous-estime´e, et devra eˆtre mieux prise en compte a` l’avenir.
La fonction densite´ de probabilite´ de la magnitude apparente n’est pas gaussienne, c’est celle
du flux qui l’est. Ainsi, pour calculer mX , on calcule d’abord F
theo
X a` partir de l’e´quation 4.4 :
F theoX = c10
−0.4(mtheoX +46.1)
∫
dλ
λ
X(λ) , (4.10)
ou` les bornes de l’inte´grale correspondent aux longueurs d’onde minimale et maximal de
la bande passante de X. Ceci sera le cas de`s que la fonction a` inte´grer de´pent d’un filtre.
L’incertitude sur F theoX est
σ(FX) = 0.4 ln(10)σXF
theo
X . (4.11)
On tire ale´atoirement FX selon une loi de Gauss, de moyenne F
theo
X et de largeur σ(FX).
Finalement, la magnitude apparente “observe´e” est donne´e par :
mX = −2.5 log

 FX
c10−0.4×46.1
∫
X(λ)
dλ
λ

 . (4.12)
8Un exemple d’erreur syste´matique vient de la pre´cision avec laquelle les points ze´ro de couleur vont eˆtre
de´termine´s (cf Chapitre 2 et 3)
9Si l’on prend S/B = 5, on a σrand,X ≃ −2.5 log (1 + B/S) ≃ 0.2 (S est le nombre de photons de signal
net et B le nombre de photons de bruit).
10L’e´quation 4.8 peut eˆtre comprise en posant que σrand = B/S, ou` B est le bruit et S le signal. Le bruit
peut s’e´crire comme un bruit intrinse`que et un bruit poissonnien : B2 = B20 + αS. Si l’on pose B5 et S5 le
bruit et le signal de sorte que S5/B5 = 5, alors σX(B5/S5) = 0.2 et on obtient γ = 0.04− α/S5.
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Fig. 4.9 – Evolution de l’incertitude sur la magnitude apparente en fonction de la magnitude
apparente, dans la bande u, pour diffe´rentes valeurs du nombre de visites.
L’estimation de l’incertitude sur la magnitude apparente observe´e mX est ensuite donne´e
par l’e´quation 4.8 ou` la magnitude apparente dans l’e´quation correspond a` la magnitude
apparente observe´e. Pour cette me´thode, nous avons suppose´ que les galaxies e´taient des
points sources.
Il arrive que nous voulions simuler un catalogue photome´trique pour plus d’une observation.
Soit nv, le nombre de visites, alors σX ∼ σrand,X est donne´ par l’e´quation 4.8, ou` m5,X est
donne´e par 4.9 avec tv = nv × 30 sec. La figure 4.9 montre l’e´volution de l’incertitude sur la
magnitude apparente en fonction de la magnitude apparente dans la bande u et du nombre
de visites.
Comparaison
La figure 4.10 montre les distributions obtenues pour une galaxie qu’on aurait observe´e
50 000 fois, et pour laquelle la magnitude apparente observe´e a e´te´ calcule´e graˆce aux
me´thodes 1 et 2. Le tableau 4.2 re´pertorie les valeurs des parame`tres utilise´s pour cha-
cune des deux me´thodes. Les deux me´thodes sont en accord dans la bande y, mais pour les
autres bandes, la premie`re me´thode sous-estime l’incertitude sur la magnitude apparente par
rapport a` la seconde me´thode, bien que les distributions soient relativement proches. Une
explication serait que nous n’avons pas pris en compte l’extinction atmosphe´rique, celle-ci
e´tant plus faible dans les bandes z et y que dans les autres bandes plus bleues. Pour conclure,
nous venons de montrer avec un calcul basique qu’il e´tait possible d’approcher la valeur de
l’incertitude photome´trique donne´e par [50]. Utiliser l’ETC, en faisant varier les parame`tres
tels que la masse d’air (ce qui revient a` de´placer la source dans le ciel) ou l’extinction at-
mosphe´rique par exemple, permet certainement d’avoir un calcul de σX plus re´aliste. Nous
adoptons la seconde me´thode dans la suite.
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Fig. 4.10 – Distribution non-normalise´e de la magnitude apparente “observe´e” pour la
premie`re me´thode en bleu, et pour la seconde me´thode en noir. Les valeurs adopte´es des
parame`tres pour chaque me´thode sont re´pertorie´es dans le tableau 4.2
La magnitude apparente “observe´e” pour un sondage existant
Pour valider le calcul des magnitudes apparentes et de leurs incertitudes nous devons
confronter notre simulation a` des donne´es re´elles. Dans ce cas, nous n’avons pas acce`s a`
une expression analytique de l’incertitude photome´trique. Par conse´quent, pour chaque objet
simule´, l’incertitude photome´trique est tire´e ale´atoirement selon la distribution des donne´es
re´elles, a` la magnitude apparente the´orique correspondante. Plus pre´cise´ment, soit h(mX),
l’histogramme de l’incertitude photome´trique a` la magnitude apparente mX , pour les donne´es
re´elles. Si H(mX) est la fonction cumulative de´duite de h(mX), et si r est un nombre ale´atoire
entre 0 et 1 de distribution plate, alors
σX(mX,theo) = H
−1(r) , (4.13)
La magnitude apparente “observe´e” est ensuite donne´e par les e´quations 4.10, 4.11 et 4.12.
Et enfin, l’incertitude sur cette dernie`re est donne´e par l’e´quation 4.13. La figure 4.11 est un
exemple de la distribution σu en fonction de u pour les donne´es re´elles de GOODS. Nous
utilisons cette me´thode pour estimer l’incertitude sur la magnitude apparente observe´e pour
les catalogues simule´s de GOODS et de CFHTLS, que nous allons pre´senter dans la partie
suivante.
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Commun aux deux me´thodes
Parame`tres Valeurs
tv 30 s
Nombre de visites 1
Nombre de re´alisations 50 000
Magnitude apparente mX m5,X
z 0.1
Me´thode 1
θ 1 arcsec
mcielX (21.8, 22.0, 21.3, 20.0, 19.1, 17.5)
RON 5 e−/px
QE 0.85
Me´thode 2
γ (0.037, 0.038, 0.039, 0.039, 0.040, 0.04)
km (0.48, 0.21, 0.1, 0.07, 0.06, 0.06)
Cm (23.6, 24.57, 24.57, 24.47, 24.19, 23.74)
m5,X (23.9, 25.0, 24.7, 24.0, 23.3, 22.1)
σsyst 0.005
Masse d’air 1.2
seeing (0.037, 0.038, 0.039, 0.039, 0.040, 0.040)
Tab. 4.2 – Valeurs utilise´es des parame`tres pour re´aliser la figure 4.10.
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Fig. 4.11 – Figure de gauche : Histogramme 2D de log(σu) vs. u pour les donne´es de GOODS.
Figure de droite : Coupe en u = 25.9 de l’histogramme 2D de la figure de gauche.
4.3 Re´sultats et validation sur les donne´es re´elles
Dans cette partie nous comparons les catalogues simule´s a` des catalogues de donne´es
re´elles pour les expe´riences GOODS et CFHTLS. Les raisons pour lesquelles nous avons deux
lots de donne´es sont les suivantes :
– Le catalogue GOODS permet une comparaison directe, car les fonctions de luminosite´
utilise´es pour la simulation ont e´te´ mesure´es sur le lot de donne´es. A condition d’avoir les
meˆmes filtres, les distributions de magnitudes et de couleurs doivent eˆtre tre`s similaires.
– Le catalogue CFHTLS posse`de, en plus de la magnitude apparente et de son incertitude,
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Fig. 4.12 – Courbe de transmission des filtres des bandes b et r de l’instrument WFI.
le redshift spectroscopique pour chaque galaxie. Ce catalogue permettra donc de valider
notre me´thode de reconstruction de redshift.
4.3.1 GOODS
Les donne´es CDF-S de GOODS nous ont e´te´ transmises par Tomas Dahlen. Le champ
fait un angle solide de 1100 arcsec2. Tomas Dahlen nous a e´galement donne´ la courbe de
transmission des filtres b et r de l’instrument WFI, que l’on peut voir sur la figure 4.12.
Notre simulation est tre`s semblable a` celle re´alise´e dans l’article de Dahlen et al.[78], elle doit
donc reproduire les meˆmes re´sultats, c’est-a`-dire que l’histogramme des magnitudes et des
couleurs de la simulation doit eˆtre proche de celui des donne´es re´elles. Apre`s avoir ge´ne´re´ le
catalogue photome´trique en utilisant les parame`tres des fonctions de luminosite´ du tableau
4.1, nous ne parvenions pas a` avoir un bon accord. Suite a` des e´changes avec Tomas Dahlen,
nous avons effectue´ quelques modifications aux fonctions de luminosite´. Ces modifications,
qui n’apportent rien a` la compre´hension des re´sultats, nous ont permis d’avoir un bon accord
avec les donne´es re´elles. Apre`s soustraction des galaxies situe´es pre`s des bords du champ et
autour des e´toiles brillantes, ainsi que des galaxies e´tiquete´es comme ayant une mauvaise
photome´trie, l’angle solide e´quivalent est de 1038 arcsec2.
La figure 4.13 montre le nombre de galaxies par intervalle de magnitude apparente, apre`s
correction du fait que les angles solides entre la simulation et les donne´es re´elles sont diffe´rents.
Il y a un tre`s bon accord des distributions dans les deux bandes, tant que la magnitude est
infe´rieure a` 25 (25.5) dans la bande b (r resp.). Au-dela` de ces magnitudes limites, note´es
mlimiteX , les effets de se´lection de l’instrument sur les donne´es re´elles interviennent et les
galaxies moins brillantes sont de moins en moins observe´es, tandis qu’aucune se´lection n’est
effectue´e dans les donne´es simule´es. En dec¸a` de ces limites, le sondage est dit “complet”, c’est-
a`-dire que toutes les galaxies ayant mX < m
limite
X sont observe´es. Les histogrammes de b− r
sont trace´s sur la figure 4.14. On voit qu’il y a un bon accord de la simulation avec les donne´es
re´elles pour les objets brillants ayant 20 < r < 23.5. L’accord est un peu moins bon pour
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Fig. 4.13 – Histogramme de la magnitude des galaxies simule´es (en noire) et des galaxies des
donne´es re´elles (en rouge), dans les bandes b et r.
les objets moins brillants ayant 23.5 < r < 25.5, ou` la simulation pre´sente plus de galaxies
rouges. Il est possible de modifier la forme de ces histogrammes en modifiant l’e´volution de
la proportion des types spectraux par rapport a` celle donne´e par les fonctions de luminosite´.
Les fonctions de luminosite´ n’ayant e´te´ calcule´es que pour 3 intervalles de redshift, au lieu
de prendre une valeur fixe des proportions dans chaque intervalle, il est possible de faire une
interpolation line´aire en fonction du redshift. Un degre´ de liberte´ supple´mentaire susceptible
de modifier la forme des distributions est le classement des galaxies en type spectral principal.
Par exemple, on peut se poser la question : est-ce qu’une galaxie de type 5 fait partie du type
Early ou du type Late ? Pour la re´alisation des figures 4.13 et 4.14, les galaxies de type spectral
t ∈ [0, 4] sont de type Early, celles avec t ∈ [5, 35] sont de type Late et celles avec t ∈ [36, 50]
sont de type Starburst. Notons qu’une re´partition non-line´aire des types spectraux entre les
6 gabarits doit e´galement permettre de modifier les distributions des termes de couleur.
4.3.2 CFHTLS
La catalogue photome´trique de l’expe´rience CFHTLS est compose´ de 4 champs de 4 deg2
de´die´s a` des observations profondes (Deep) allant jusqu’a` r = 28, de 4 champs de´die´s a` des
observations sur un large champ de vue de 170 deg2 avec i < 24.5 (Wide) et un champ
extra-large (Very-Wide) couvrant le plan galactique. Les quatre premiers champs profonds
(D1, D2, D3, D4) ayant pour objectif principal la recherche de supernovae et les observations
de galaxies a` grand redshift, des contraintes ont pu eˆtre mises sur les parame`tres cosmolo-
giques (cf [8] par exemple). Les champs larges (W1,W2,W3,W4) quant a` eux, sont de´die´s
a` la physique des structures.
Parmi les galaxies observe´es par les champs du CFHTLS, certaines ont e´te´ observe´es par spec-
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Fig. 4.14 – Histogramme de la couleur b− r pour les galaxies brillantes avec 20 < r < 23.5 et
les galaxies peu brillantes avec 23.5 < r < 25.5. Les histogrammes des couleurs en fonction
du type spectrale des galaxies sont en pointille´. L’histogramme en trait plein noir labe´lise´
’Simulation’ correspond a` toutes les galaxies. L’histogramme labe´lise´ ’Data’ correspond aux
donne´e re´elles.
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Champ spectroscopique Champ CFHTLS Nombre de galaxies
VVDS Deep1 (Le Fe`vre et al. [89]) W1 et D1 2011
http://cesam.oamp.fr/vvdsproject/
DEEP2 Data Release 3 (Davies et al. [90] et [91]) W3 et D3 5483
http://deep.berkeley.edu/DR3/dr3.primer.html
VVDS f22 (Garilli et al. [92]) W4 4485
http://cencosw.oamp.fr/VVDS/VVDS_F22_VODesc.html
zCosmos (Lilly et al. [93]) D2 2289
http://archive.eso.org/archive/adp/
zCOSMOS/VIMOS_spectroscopy_v1.0/index.html#format
Tab. 4.3 – Tableau montrant la correspondance entre les champs observe´s par spectroscopie
et les champs du CFHTLS. Le nombre d’objets co¨ıncidants est e´galement donne´.
troscopie avec les expe´riences VVDS11, DEEP2 Redshift Survey12 et zCosmos13. Les donne´es
de CFHTLS utilise´es ont e´te´ te´le´charge´es depuis le site terapix.iap.fr~et correspondent a`
la 5ie`me Data Release.
Nous avons fait correpondre le catalogue photome´trique avec le cataloge spectroscopique
de la manie`re suivante. La co¨ıncidence entre les galaxies observe´es a` la fois par spectroscopie
et par photome´trie se fait en calculant l’e´cart angulaire entre chaque galaxie du catalogue
spectroscopique et toutes les galaxies du catalogue photome´trique. Prenons une galaxie du
catalogue spectroscopique, si αs est son ascension droite et δs sa de´clinaison, l’angle dans le
ciel entre la galaxie s et la galaxie p du catalogue photome´trique de coordonne´es (αp, δp) est :
θs,p = arccos [cos δs cos δp cos (αs − αp) + sin δs sin δp] .
La galaxie p′ est telle qu’elle minimise la θs,p, de sorte que θmin = θs,p′ . Les deux galaxies
co¨ıncident si θmin < 0.7 arcsec (de l’ordre de la PSF). Cette coupure est de´termine´e a` partir de
la distribution de θmin. Le nombre de galaxies qui co¨ıncident, apre`s coupure sur l’e´tiquetage
des galaxies spectroscopiques14 et sur l’angle θmin, est donne´ par la troisie`me colonne de 4.3,
soit au total 14268 galaxies pour lesquelles nous avons le redshift spectroscopique. Ces galaxies
constituent notre catalogue spectro-photome´rtique de CFHTLS. Le catalogue photome´trique
simule´ est obtenu en suivant la proce´dure de la partie 4.3.1. Les 5 filtres (u, g, r, i, z, y) utilise´s
sont trace´s sur la figure 4.15 et sont similaires a` ceux de LSST. Apre`s se´lection en ne gardant
que les galaxies pour lesquelles σX < 0.2 (de´tection a` 5σ), les histogrammes normalise´s
des redshifts pour la simulation et pour les donne´es sont repre´sente´s sur la figure 4.16. On
voit que les deux distributions sont proches, ce qui nous permet de comparer relativement
facilement les deux catalogues. Il n’est cependant pas possible de faire une comparaison
directe des histogrammes de la magnitude apparente dans chaque bande, car les donne´es
spectroscopiques ne constituent pas un e´chantillon complet et nous ne connaissons pas la
fonction de se´lection. Cependant, pour ve´rifier que notre calcul des K-corrections est correct,
nous pouvons comparer les histogrammes normalise´s des termes de couleur ci vs. cj ou` c =
11VVDS (VIMOS-VLT Deep Survey) est un champ de 4 deg2. L’expe´rience VIMOS (VIsible Multi-Object
Spectrograph) est un spectrographe installe´ sur le VLT (European Southern Observatory Very Large Teles-
cope).
12DEEP2 correspond a` la phase 2 de l’expe´rience DEEP, utilisant les spectrographe DEIMOS installe´ sur
le te´lescope Keck II.
13zCosmos utilise le spectrographe VIMOS installe´ sur le te´lescope Melipal Unit (VLT).
14L’e´tiquetage correspond au degre´ de confiance sur la valeur du redshift spectroscopique.
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Fig. 4.15 – Transmission des filtres de MEGACAM sur CFHT te´lecharge´ depuis
http ://www1.cadc-ccda.hia-iha.nrc-cnrc.gc.ca/community/
CFHTLS-SG/docs/extra/filters.html.
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Fig. 4.16 – Histogramme du redshift pour la simulation (noir) et pour les donne´es re´elles de
CFHTLS (rouge).
{u−g, g−r, r− i, i−z}. Sur la figure 4.17, l’histogramme de r− i vs. i−z est repre´sente´ pour
la simulation, pour les donne´es, et pour la diffe´rence entre la simulation et les donne´es. Les
traces the´oriques, en fonction du type spectral, sont e´galement repre´sente´es. Cette dernie`re
nous permet de voir que la de´viation de la simulation par rapport aux donne´es vient des
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galaxies a` bas redshift. Mais, dans l’ensemble, les deux distributions sont en bon accord. Les
distributions de u − g vs. g − r et g − r vs. r − i montrent un comportement similaire. La
Fig. 4.17 – Figures de gauche : histogramme 2D de r − i vs. i − z pour le catalogue simule´
et pour le catalogue de donne´es re´elles pour lesquelles les galaxies ont e´te´ observe´es par
spectroscopie.
Figure de droite : Diffe´rence entre les deux histogrammes normalise´s. Les traces the´oriques
sont e´galement repre´sente´es pour chaque type spectral principal pour z ∈ [0, 3], avec E(B −
V ) = 0. Un le´ger de´grade´ de couleur permet de rendre compte de l’e´volution des traces
the´oriques en fonction du redshift (avec un pas de 1 en redshift pour chaque couleur).
figure 4.18 montre l’e´volution des termes de couleurs en fonction du redshift. Les lignes de
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Fig. 4.18 – Terme de couleur en fonction du redshift spectroscopique pour les galaxies du
catalogue spectro-photome´trique. Les lignes colore´es correspondent a` l’e´volution the´orique
des couleurs en fonction du redshift pour les spectres gabarits.
couleur correspondent a` l’e´volution the´orique pour les 6 spectres gabarits. On voit que les
lignes et les points noirs correspondant aux galaxies du catalogue spectro-photome´trique se
superposent, ce qui montrent que notre simulation est capable de reproduire les proprie´te´s
photome´triques des donne´es re´elles.
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Chapitre 5
Les redshifts photome´triques
Journeyman
ISAM, Amon Tobin
Dans ce chapitre, nous tentons d’estimer la pre´cision avec laquelle les redshifts pho-
tome´triques seront obtenus avec LSST. Pour cela, nous tirons profit de la simulation d’un
catalogue photome´trique de LSST expose´e dans le chapitre pre´ce´dent et du catalogue spectro-
photome´trique de CFHTLS. Dans le contexte actuel, ou` l’enregistrement des donne´es pho-
tome´triques va de´buter via des expe´riences de grande ampleur comme DES (Dark Energy
Survey) et plus tard LSST, les redshifts photome´triques sont centraux a` chaque analyse sur
l’e´nergie noire. En effet, ce sont eux qui permettent de connaˆıtre la distance nous se´parant
des objets astrophysiques. De plus, comme nous l’avons de´taille´ dans le chapitre 1, afin de
reconstruire les parame`tres d’e´nergie noire, nous devons connaˆıtre le redshift des objets.
Contrairement au redshift spectroscopique sensible aux structures fines du spectre d’un objet
astrophysique (e´toile, galaxie ou AGN), telles que les raies d’e´mission par exemple, le redshift
photome´trique est sensible aux structures plus globales du spectre, telles que les cassures et les
variations de pente du spectre. En effet, les fines structures e´tant gomme´es par l’inte´gration
du spectre dans les bandes photome´triques, seules les caracte´ristiques sur la forme globale du
spectre apportent suffisamment d’information.
Il y a principalement deux manie`res de calculer des redshifts photome´triques. La premie`re,
que nous de´velopperons dans la partie 5.1, consiste a` ajuster les magnitudes apparentes
observe´es par un mode`le de magnitudes apparentes e´tablies a` partir d’un spectre gabarit.
Cette me´thode permet d’estimer le redshift photome´trique, la nature du spectre, ainsi que
d’autres parame`tres selon le degre´ de raffinement du mode`le. La seconde me´thode, quant a`
elle de´veloppe´e dans la partie 5.2, permet d’e´tablir une relation entre les couleurs (ou ma-
gnitudes apparentes) et le redshift, a` partir d’un e´chantillon d’entraˆınement pour lequel le
redshift spectroscopique des objets a e´te´ mesure´.
Dans tout ce qui suit, nous ne nous inte´resserons qu’aux galaxies, mais ces me´thodes sont
applicables a` d’autres types objets.
5.1 La me´thode d’ajustement d’un spectre
Dans cette partie, nous pre´sentons la me´thode d’ajustement d’un spectre. Nous allons
tout d’abord pre´senter la me´thode ge´ne´rale, puis nous de´taillerons les diffe´rentes e´tapes qui
permettent d’obtenir une bonne estimation du redshift photome´trique. Nous pre´senterons
enfin les re´sultats obtenus pour le catalogue spectro-photome´trique qui nous permettent de
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valider notre de´marche, et que l’on applique par la suite au catalogue photome´trique simule´
de LSST.
5.1.1 Expression ge´ne´rale
En analyse des donne´es, les parame`tres physiques a` estimer sont traite´s comme des va-
riables ale´atoires qui suivent une fonction de densite´ de probabilite´. Cette dernie`re peut eˆtre
interpre´te´e de deux manie`res :
– La probabilite´ P (x < X < x+dx) que la variable ale´atoire X soit comprise x et x+dx
est de´finie comme une fre´quence relative. Elle est donne´e par le rapport du nombre de
fois ou` X ∈ [x, x + dx] et le nombre total d’expe´riences. Cette de´finition est adapte´e
lorsqu’il est possible de reproduire l’expe´rience dans les meˆmes conditions, un grand
nombre de fois. C’est l’approche fre´quentiste.
– La probabilite´ P (x < X < x + dx) est associe´e a` une hypothe`se : x < X < x + dx.
Cette probabilite´ rend compte du degre´ de confiance en l’hypothe`se. La de´termination
de la probabilite´ ne´cessite des connaissances pre´alables sur l’hypothe`se, ce qui la rend
subjective. En particulier, dans le cas ou` l’expe´rience ne peut eˆtre re´alise´e que peu de
fois, l’approche baye´sienne est adapte´e.
Pour notre e´tude, les observables auxquelles nous avons acce`s sont les magnitudes apparentes
mX et leurs incertitudes σX . En suivant l’approche fre´quentiste, le redshift photome´trique
et son incertitude sont e´tablis graˆce a` un grand nombre d’observations de chaque galaxie.
Pour chaque observation, le redshift photome´trique est calcule´. La distribution ainsi obtenue
permet d’attribuer une incertitude sur le redshift photome´trique. Cependant, dans la re´alite´,
le nombre de visites est relativement petit (du moins pour en tirer une distribution de pa-
rame`tres). C’est pour cette raison que nous avons suivi l’approche baye´sienne, comme de
nombreux auteurs (cf Ben´ıtez [79] et Edmondson [94] par exemple).
Conside´rons une galaxie pour laquelle les observables sont (-m,-σ), l’ensemble des magnitudes
apparentes et leurs incertitudes. Nous faisons l’hypothe`se que les seuls parame`tres du mode`le
sont : le redshift, le type spectral, la normalisation du spectre et l’exce`s de couleur (extinction
par la poussie`re). Le type spectral devrait, dans un mode`le plus re´aliste d’e´volution galactique,
eˆtre remplace´ par d’autres parame`tres tels que la me´tallicite´ et le taux de formation d’e´toiles,
par exemple. Cependant, l’ajout de parame`tres supple´mentaires entraˆıne un accroissement
du temps de calcul duˆ au fait qu’il faut sonder l’ensemble de l’espace des parame`tres. Ceci
n’est pas un de´tail compte-tenu de la taille de l’e´chantillon de LSST. Ainsi, les parame`tres
de notre mode`le peuvent s’e´crire sous la forme d’un vecteur -θ = (z, T, N,E(B − V )). Dans
ce contexte, le the´ore`me de Bayes donne le degre´ de confiance accorde´ aux hypothe`ses faites
sur les valeurs des parame`tres. Il s’e´crit de la manie`re suivante :
P
(
-θ|-m
)
=
P
(
-m|-θ
)
×Π
(
-θ
)
P (-m)
, (5.1)
ou` P (-m) et Π(-θ) sont les probabilite´s a priori d’avoir les donne´es et les parame`tres du
mode`les. La fonction de vraisemblance L
(
-θ
)
= P
(
-m|-θ
)
est la probabilite´ d’avoir les donne´es
connaissant la valeur des parame`tres et P (-θ|-m) est la probabilite´ a posteriori que les pa-
rame`tres prennent les valeurs -θ, connaissant les donne´es (Glen Cowan [95] pour plus de
pre´cisions). Cette dernie`re nous renseigne sur la manie`re dont le degre´ de confiance change
au vu des donne´es expe´rimentales, une fois que la probabilite´ a priori a e´te´ fixe´e. Le terme
P (-m) joue le roˆle de normalisation, dans le sens ou` il ne de´pend pas des parame`tres -θ, il sera
donc omis dans la suite.
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La fonction de vraisemblance est telle que L
(
-θ
)
= exp
[
−1/2χ2
(
-θ
)]
, le terme χ2 s’exprime
de la manie`re suivante :
χ2(z, T, E(B − V ), N) =
Nbandes∑
i=1
(
F obsi (mi)−NFmodi (z, T, E(B − V ))
σ
(
F obsi (mi,σ(mi))
)
)2
, (5.2)
ou` F obsi (mi) est le flux observe´ calcule´ a` partir de l’e´quation 4.10, ou` m
theo
X a e´te´ remplace´e
par mi. L’expression du flux calcule´ a` partir du mode`le est :
Fmodi (z, T, E(B − V )) =
∫
dλλT
(
λ
1 + z
)
Xi(λ) ,
ou` Xi est le i
e`me filtre. La loi d’extinction est implicitement pre´sente a` travers le terme T .
L’incertitude sur le flux est e´gale a` :
σ
(
F obsi (mi,σ(mi))
)
= 0.4σ(mi)F
obs
i ln(10) .
La fonction de vraisemblance est l’exponentielle du terme de χ2 car les flux observe´s suivent
une distribution de Gauss, centre´e en F obsi (mi) de largeur σ
(
F obsi (mi,σ)
)
. Ceci est vrai dans
la limite ou` le nombre de photons de signal est assez grand. Cette dernie`re quantite´ est
calcule´e a` partir de l’e´quation 4.11.
La normalisation est calcule´e directement en minimisant le terme de χ2 de l’e´quation 5.2 par
rapport a` N , c’est-a`-dire ∂χ2/∂N = 0 lorsque N = Np, ce qui me`ne a` :
Np =
Fom
Fmm
,
avec
Fom =
Nbandes∑
i=1
F obsi F
mod
i
σ(F obsi )
,
Fmm =
Nbandes∑
i=1
Fmodi F
mod
i
σ(F obsi )
,
Foo =
Nbandes∑
i=1
F obsi F
obs
i
σ(F obsi )
.
Graˆce a` ces de´finitions, le terme de χ2 de l’e´quation 5.2 peut s’e´crire plus simplement :
χ2(z, T, E(B − V ), N) = Foo − 2NFom + 2N2Fmm ,
⇔ χ2(z, T, E(B − V ), N) = Foo − F
2
om
Fmm
+ Fmm
(
N − Fom
Fmm
)2
.
La fonction de vraisemblance peut eˆtre marginalise´e selon le parame`tre N et devient :
L(z, T, E(B − V )) = e−
1
2
„
Foo−
F2om
Fmm
« ∫ ∞
−∞
eFmm(N−Np)
2
dN ,
⇔ L(z, T, E(B − V )) ∝ 1√
Fmm
e
− 1
2
„
Foo−
F2om
Fmm
«
,
⇔ χ2(z, T, E(B − V )) → χ2(z, T, E(B − V ), Np)− ln (Fmm) . (5.3)
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Nous utiliserons la seconde e´quation de 5.3 comme expression pour la fonction de vraisem-
blance et la dernie`re e´quation comme expression pour le terme de χ2, les deux termes e´tant
relie´s.
Le premier terme du membre de droite de 5.1 a e´te´ exprime´ graˆce a` l’e´quation 5.2. Il reste a`
donner l’expression de la densite´ a priori Π(-θ).
5.1.2 Etalonnage de la densite´ a priori
Pour le calcul de la densite´ a priori, nous suivons le formalisme de Ben´ıtez [79]. La
probabilite´ a priori d’avoir les parame`tres est donne´e par Π(z, T, E(B − V )|m0). C’est la
probabilite´ que la galaxie de magnitude apparente m0 dans une certaine bande ait le redshift
z, le type spectral T et l’exce`s de couleur E(B−V ). Notons qu’une densite´ a priori constante
pour le redshift et pour le type spectral ne refle`te pas la re´alite´, a` cause des effets de se´lection,
et de la de´pendance de la proportion relative des types spectraux en fonction du redshift.
Nous choisissons une densite´ a priori constante pour l’exce`s de couleur, de sorte que la densite´
s’e´crive :
Π(z, T |i) = P (T |i)× P (z|T, i) ,
ou` l’on a choisi m0 = i. Les termes du membre de droite peuvent eˆtre parame´trise´s. L’ajuste-
ment est re´alise´ sur les distributions des variables T , z et m0 obtenues a` partir d’un e´chantillon
repre´sentatif. Le premier terme P (T |i) repre´sente la probabilite´ d’avoir une galaxie de type
spectral T sachant sa magnitude. Cette probabilite´ peut eˆtre the´oriquement de´duite des fonc-
tions de luminosite´ par type et de la fonction de se´lection du sondage, mais il est plus facile
d’utiliser un e´chantillon spectro-photome´trique pour e´valuer sa forme. La famille spectrale
(Early note´e E, Late note´e L et Starburst note´e S) est conside´re´e plutoˆt que le type spectral
lui-meˆme. Ainsi toutes les galaxies ayant T < 6 font parties de la famille E, toutes celles
ayant T ∈ [6, 25] font parties de la famille L et les autres, a` flambe´e d’e´toiles, font parties de
la famille S. Le nombre de galaxies de type E et L est de´croissant, tandis que celles de type S
augmente avec la magnitude apparente, et cela reste vrai malgre´ les effets de se´lection. Dans
l’article de Ben´ıtez [79], ce terme est ajuste´ avec la fonction parame´trique suivante, pour le
type E et L :
P (T |i) = fte
kt(i−20) . (5.4)
Le terme ft est fixe´ pour i = 20, car pour i < 20, les fluctuations de notre e´chantillon sont trop
importantes. Le type S comple`te l’e´chantillon de sorte que P (S|i) = 1 − P (E|i) − P (L|i).
Notons que pour i < 20 il est possible que P (S|i) devienne ne´gative, c’est pourquoi nous
fixons la valeur de P (T |i) pour i < 20 a` P (T |20).
Pour ajuster ces fonctions nous n’avons pas suivi la me´thode de Benitez [79] qui suit une
de´marche baye´sienne en utilisant seulement les donne´es photome´triques. Nous avons plutoˆt
conside´re´ un e´chantillon photome´trique simule´ pour 10 ans d’observation par LSST. Dans le
cas de CFHTLS, nous avons utilise´ une simulation du sondage, pour laquelle les incertitudes
photome´triques en fonction des magnitudes apparentes sont donne´es par les donne´es spectro-
photome´triques. En normalisant sur la famille spectrale T , l’histogramme 2D h(T, i) nous
permet d’avoir la densite´ P (T |i) :
P (T |i) =
h(T, i)∑3
T=1 h(T, i)
.
La figure 5.1 montre l’e´volution de la fonction P (T |i) pour les donne´es d’une simulation de
LSST pour 10 ans d’observation. D’apre`s le LSST Science Requirement Document [65], le
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nombre de visites pre´vues dans chaque filtre, pour 10 ans est (70, 100, 230, 230, 200, 200)1.
Les traits noirs e´pais sont les fonctions d’ajustement, dont les parame`tres sont re´pertorie´s
dans le tableau 5.1.
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Fig. 5.1 – Les points correspondent a` P (T |i) en fonction de i et de la famille spectrale. La
courbe en trait e´pais correspond a` la courbe d’ajustement.
Le terme P (z|T, i) est calcule´ quant a` lui a` partir de l’histogramme de z, T et i. Cet
histogramme 3D peut se de´composer en 3 histogrammes 2D note´s (hE(z, i), hL(z, i), hS(z, i)),
un pour chaque famille spectrale. De la meˆme manie`re, on a :
P (z|T, i) =
hT (z, i)∑
z hT (z, i)
.
Cette fonction peut eˆtre ajuste´e par la fonction suivante :
P (z|T, i) ∝ zα exp
[
−
(
z
zm
)α]
, (5.5)
1La distribution du nombre de visites par filtre est dicte´e par la pre´cision requise pour se´parer les e´toiles
des galaxies (cf [50]). En effet, les bandes r et i, en particulier la couleur r − i jouent un roˆle important pour
cette se´paration. Ainsi, il est important de connaˆıtre les magnitudes apparentes dans les bandes r et i avec
une bonne pre´cision.
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Famille spectrale ft kt
LSST
E 0.219 0.274 ± 2.3 10−3
L 0.406 0.098 ± 0.001
S . . . . . .
CFHTLS
E 0.231 0.272 ± 0.004
L 0.433 0.108 ± 0.002
S . . . . . .
Tab. 5.1 – Valeur des parame`tres ft et kt d’ajustement de la distribution P (T |i). La valeur
de ft est e´gale a` la proportion de chaque type pour i = 20. La famille S comple`te l’e´chantillon
de sorte que
∑
T P (T |i) = 1.
Famille α z0 km log(pm) β
spectrale
LSST
E 2.971 ± 0.007 2.004 10−13 ± 0.0008 0.125 ± 2.0 10−3 −15.70 ± 4.8 10−1 14.06 ± 0.450
L 1.884 ± 0.002 0.116 ± 0.017 0.078 ± 0.003 −5.190 ± 0.127 4.767 ± 0.108
S 1.324 ± 0.0004 9.160 10−15 ± 0.0001 0.078 ± 0.0001 −7.319 ± 0.054 6.400 ± 0.048
CFHTLS
E 3.507 ± 0.016 0 ± 0.001 0.127 ± 0.0002 0 0
L 2.766 ± 0.008 0.175 ± 0.018 0.020 ± 0.009 −1.744 ± 0.109 1.708 ± 0.076
S 1.885 ± 0.003 0.021 ± 0.008 0.078 ± 0.002 −3.796 ± 0.253 3.116 ± 0.229
Tab. 5.2 – Valeur des parame`tres de la fonction d’ajustement de P (z|T, i) de l’e´quation 5.5.
avec
zm = z0 + km(i− 16) + pm(i− 16)β .
Cette fonction est le´ge`rement modifie´e par rapport a` la forme propose´e par Ben´ıtez car elle
reproduit mieux les donne´es que cette dernie`re. Le facteur de normalisation est donne´ par
l’inte´grale selon z, pour chaque valeur de i de la fonction de l’e´quation 5.5 :
∫ zmax
0
zα exp
[
−
(
z
zm
)α]
dz =
zα+1m
α2
[
Γ
(
1
α
)
− Γ
(
1
α
,
(
zmax
zm
)α)
− αzmax
zm
e
−
“
zmax
zm
”α]
.
La figure 5.2 montre la distribution de P (z|T, i) pour une simulation de LSST. La fonction
de l’e´quation 5.5 est e´galement pre´sente´e sur la figure. Le re´sidu, c’est-a`-dire la diffe´rence
entre la distribution des donne´es et la fonction d’ajustement, toutes deux normalise´es, est
e´galement trace´. On voit que la fonction ajuste´e reproduit bien les donne´es. Les parame`tres
d’ajustement pour CFHTLS sont obtenus a` partir de la simulation utilise´e pour tracer les
figures de la partie 4.3.2.
Dans la suite, nous verrons comment la densite´ a priori affecte la reconstruction du
redshift photome´trique.
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Fig. 5.2 – En haut a` gauche : distribution de P (z|E, i) pour des donne´es simule´es pour 10
ans d’observation par LSST. Les galaxies doivent eˆtre observe´es dans la bande i mais pas
force´ment dans les autres bandes, ainsi la magnitude i = 40 et le redshift 10.7 peuvent eˆtre
atteints. Le nombre total de galaxies est de 8.9 105. Pour des raisons pratiques, la magnitude i
ne de´passe pas 30 puisque les galaxies que nous utilisons par la suite ont i < 27 ou` 27 = m5,i.
Ainsi le nombre d’objets se re´duit a` 8.3 105 galaxies.
En haut a` droite : fonction de l’e´quation 5.5 pour les galaxies de la famille spectrale E. Les
parame`tres d’ajustement sont re´pertorie´s dans le tableau 5.2.
En bas a` gauche : distribution du re´sidu, c’est-a`-dire la diffe´rence entre l’histogramme des
donne´es et la distribution obtenue a` partir des parame`tres d’ajustement.
5.1.3 Ajustement des spectres gabarits
Afin de rendre les spectres gabarits plus repre´sentatifs des spectres re´els, nous avons
proce´de´ a` l’optimisation des spectres. Cette me´thode consiste a` approcher le spectre gabarit
a` l’aide des donne´es photome´triques elles-meˆmes. Elle est de´crite par Ilbert et al.[96], et nous
l’appliquons ici pour les donne´es spectro-photome´triques de CFHTLS seulement. Le principe
de la me´thode est expose´ ci-dessous. Il consiste tout d’abord a` trouver le type spectral qui
se rapproche le plus de chaque galaxie de l’e´chantillon, connaissant le redshift de la galaxie.
Les magnitudes apparentes permettent d’estimer le flux inte´gre´ dans chaque bande spectrale
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et dans le re´fe´rentiel de la galaxie, puisque le redshift est connu. Les spectres gabarits sont
alors modifie´s en fonction des flux obtenus.
Conside´rons une galaxie ayant un redshift zs, des magnitudes apparentes -m et des incertitudes
photome´triques -σ. Soit λeffX la longueur d’onde effective correspondant a` la bande X :
λ
eff
X =
∫
X(λ)λdλ .
Pour chaque galaxie, nous devons associer un type spectral T , un exce`s de couleur E(B−V )
et une normalisation N , connaissant le redshift spectroscopique de la galaxie. Pour cela, nous
minimisons le terme de χ2 de l’e´quation 5.3, ou` le redshift est fixe´ au redshift de la galaxie
zs. Le flux observe´ a` la longueur d’onde λ
eff
X se traduit par un flux e´mis dans le re´fe´rentiel
de la galaxie :
FXobs
(
λ
eff
X
1 + zs
)
= 10−0.4(mX+46.1)
∫
X(λ)
dλ
λ
.
L’extinction par la poussie`re doit eˆtre corrige´e pour pouvoir comparer le flux normalise´ ob-
serve´ au flux attendu calcule´ a` partir du spectre gabarit. Le terme de correction est donc :
〈Ext
(
λ
eff
X
1 + zs
)
〉 =
∫
Ext
(
λ
1 + zs
, E(B − V )
)
X(λ)dλ∫
X(λ)dλ
,
et le flux observe´ corrige´ est alors :
FXobs,E(B−V )=0
(
λ
eff
X
1 + zs
)
=
FXobs
(
λ
eff
X
1+zs
)
〈Ext
(
λ
eff
X
1+zs
)
〉
,
ou` Ext(λ, E(B − V )) est la loi d’extinction de´crite dans la partie 4.1.2. Le spectre normalise´
est finalement donne´ par :
〈T obs
(
λ
eff
X
1 + zs
)
〉 =
FXobs,E(B−V )=0
N
∫
X(λ)λdλ
. (5.6)
Ce terme tient compte de la magnitude apparente de l’objet, de son redshift, de l’intensite´
lumineuse intrinse`que, et du filtre. A la longueur d’onde λeffX /(1 + zs), le spectre moyen
gabarit Te est donne´ quant a` lui par :
〈Te
(
λ
eff
X
1 + z
)
〉 =
∫
Te
(
λ
eff
X
1 + z
)
X(λ)λdλ
∫
X(λ)λdλ
. (5.7)
Prenant en compte toutes les galaxies du catalogue, les termes de l’e´quation 5.6 sont range´s
dans l’ordre des longueurs d’onde (λeff/(1 + zs)) croissantes, de meˆme que les termes de
l’e´quation 5.7. Les points rouges de la figure 5.3 repre´sentent les flux observe´s 〈T obs
(
λ
eff
X /(1 + zs)
)
〉
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et la courbe bleue repre´sente le flux moyen du gabarit 〈Te
(
λ
eff
X /(1 + zs)
)
〉. La` ou` aucun
point de donne´e n’est disponible, 〈T obs〉 = 〈Te〉. La courbe noire correspond a` la moyenne sur
un intervalle de longueur d’onde des points rouges. La taille de l’intervalle δλ est telle que
δλ = ∆λ/40, ou` ∆λ est la diffe´rence entre la longueur d’onde maximale λeffz (1 + zmaxs ) et la
longueur d’onde minimale λeffu (1 + zmins ).
Malgre´ le lissage par inte´gration sur les filtres, les raies doivent eˆtre garde´es. Pour cela, le
spectre gabarit optimise´ est de´fini comme :
T opt(λ) = Te(λ) + 〈T obs(λ)〉 − 〈Te(λ)〉 . (5.8)
La figure 5.4 montre les spectres optimise´s repre´sente´s par les lignes noires et les spectres
gabarits repre´sente´s par les lignes rouges. La diffe´rence entre les spectres gabarits et les
spectres optimise´s reste faible.
Le biais syste´matique des termes de couleur entre les donne´es et la simulation doit eˆtre
corrige´. Pour cela, nous comparons la moyenne de l’histogramme de la couleur cXY des
donne´es re´elles avec la moyenne du meˆme histogramme mais construit a` partir des spectres
gabarits optimise´s. Ce dernier histogramme est construit graˆce au K-corrections calcule´es
a` partir de l’estimation du type spectral et de l’exce`s de couleur connaissant le redshift
spectroscopique des galaxies. Les diffe´rences de couleurs ne de´passent pas 0.13 mag et sont en
moyenne de 0.047 mag. Elles sont du meˆme ordre que celles trouve´es par Ilbert et al.[96]. Ces
diffe´rences e´tant faibles, elles ne sont pas conside´re´es dans le calcul du redshift photome´trique
dans la suite.
5.1.4 Les estimateurs du redshift photome´trique
Dans la litte´rature, il existe plusieurs estimateurs du redshift photome´trique. Par exemple,
le programme LePhare de´veloppe´ par Olivier Ilbert et Ste´phane Arnouts (cf [97] et [98])
est base´ sur une minimisation de χ2, ou` les parame`tres d’ajustement sont note´s -θp. Plus
d’informations sont contenues dans les fonctions de densite´ de probabilite´ a posteriori des
parame`tres de´finies a` l’e´quation 5.1, que dans un unique point de coordonne´es dans l’espace
des parame`tres -θp (cf Be´n´ıtez [79]). Dans ce dernier cas, le redshift photome´trique peut eˆtre
estime´ de plusieurs manie`res, comme par exemple en prenant la valeur zmargp qui maximise
la fonction de densite´ de probabilite´ a posteriori P (z)2 calcule´e par marginalisation de P (-θ)
sur les deux autres parame`tres T et E(B − V ). De manie`re ge´ne´rale, la densite´ a posteriori
P (θ1, θ2) et P (θ1) s’e´crivent :
P (θ1, θ2) =
∫
P (-θ)dθ3 ,
P (θ1) =
∫ ∫
P (-θ)dθ2dθ3 .
Un autre estimateur peut eˆtre donne´ par la moyenne de z de´finie a` partir de P (z) :
z¯margp =
∫
P (z)zdz .
Un autre estimateur, donne´ par Wittman [99], est base´ sur un tirage ale´atoire du redshift
selon la fonction de densite´ de probabilite´ P (z).
2Pour simplifier l’e´criture, la probabilite´ a posteriori P ((θ|(m) s’e´crira P ((θ), mais il ne faut pas la confondre
avec la probabilite´ a priori Π(θ) de´finie a` l’e´quation 5.1.
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Fig. 5.3 – Les six panels correspondent aux six spectres gabarits de la librairie CWW+Kinney.
Les points rouges sont les flux moyens calcule´s a` partir des donne´es photome´triques et du
redshift spectroscopique des galaxies du catalogue spectro-photome´trique de CFHTLS (cf
5.6). La courbe noire correspond a` la valeur moyenne des points rouges sur un intervalle
de longueur d’onde δλ. Les points bleus correspondent au flux moyen du spectre gabarit en
fonction de la longueur d’onde de´fini a` l’e´quation 5.7.
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Fig. 5.4 – Pour les six panels : La courbe rouge correspond au spectre gabarit de la librairie
CWW+Kinney, et la courbe noire correspond au spectre optimise´ de´fini a` l’e´quation 5.8.
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Parame`tre Minimum Maximum Pas
z 0 4.5 0.045
T 0 50 2
E(B − V ) 0 0.3 0.06
Tab. 5.3 – Valeurs des parame`tres de la grille sur laquelle la fonction P (-θ) est calcule´e.
La figure 5.5 permet d’illustrer, par un exemple de galaxie simule´e, la forme des densite´s a
posteriori. Les histogrammes a` deux dimensions sont les fonctions de densite´ de probabilite´
a posteriori pour deux parame`tres P (θ1, θ2), et ceux a` une dimension sont les fonctions de
densite´ de probabilite´ a posteriori pour un parame`tre P (θ1).
On constate sur cet exemple, mais ceci est vrai dans de nombreux cas, que la fonction de vrai-
semblance et les densite´s a posteriori sont mutlimodales. Plusieurs conse´quences de´coulent de
cela. Tout d’abord, la recherche du maximum global de la fonction a` maximiser (fonction de
vraisemblance multiplie´e par la densite´ a priori) n’est pas triviale. En the´orie, on minimise
la fonction −2 ln
(
P (-θ)
)
∝ χ2(-θ) − 2 ln
(
Π(-θ)
)
. Il est fre´quent que les algorithmes de mini-
misation cessent la recherche du minimum global de`s qu’un minimum est trouve´, meˆme s’il
ne correspond pas au minimum global. D’autre part, il arrive que des re´gions de l’espace des
parame`tres soient favorables mais ne pre´sentent pas pour autant le minimum global. A une
dimension, ceci peut se comprendre en regardant l’histogramme du type spectral reconstruit
T de la figure 5.5. Le second pic centre´ autour de 45 pre´sente une forte probabilite´ (inte´grale
de la densite´ a posteriori entre les minimums qui entoure le pic) mais la valeur de T qui maxi-
mise la densite´ se trouve dans le second pic. La figure 5.5 est un exemple de fonction densite´ de
probabilite´ a` 2 dimensions et une dimension pour une galaxie mal-reconstrutuites, observee´s
dans les 6 bandes a` 5σ. Il existe des de´ge´ne´rescences “intrinse`ques” entre les parame`tres qui
ne peuvent pas eˆtre simplement leve´es par une augmentation du temps de pause.
Nous avons constate´ que la qualite´ de reconstruction du redshift e´tait e´quivalente quelque
soit l’estimateur parmi zp, z
marg
p , z¯
marg
p et Mediane (P (z)). C’est pourquoi dans la suite, nous
utiliserons zp (z qui maximise L) comme estimateur du redshift.
5.1.5 Rapport de vraisemblance
Les fonctions de densite´ de probabilite´ a posteriori ne peuvent pas eˆtre stocke´es pour
chaque galaxie du catalogue, car ceci repre´senterait un volume de donne´es trop important.
Cependant nous pouvons stocker diffe´rentes variables qui permettent de caracte´riser la forme
de ces fonctions. Ces variables permettent ensuite de construire un test statistique afin de
rejeter des galaxies mal reconstruites. Pour cela, nous devons se´lectionner un e´chantillon de
galaxies repre´sentatif de l’e´chantillon complet, pour lequel le redshift est connu. La se´lection
est directe dans le cas de la simulation, mais peut poser des proble`mes dans le cas de donne´es
re´elles, car il faut pouvoir eˆtre capable de mesurer le redshift spectroscopique a` grand z. Dans
le cas des donne´es CFHTLS, l’e´chantillon n’e´tant pas tre`s volumineux, le test statistique est
construit a` partir de l’e´chantillon spectro-photome´trique entier.
Les variables que nous gardons sont les suivantes :
– Le nombre de pics pre´sents dans chaque fonction de densite´ de probabilite´ a posteriori,
note´s Np(θ), ou` θ est soit e´gal a` z, a` T ou a` E(B − V ). Un pic est de´fini a` partir
de 3 modes lorsque l’on est loin du bord de l’intervalle. Un mode correspond a` une
annulation de la de´rive´e de la fonction. Si l’on est pre`s du bord, par exemple, au niveau
de la borne infe´rieure de l’intervalle, nous reque´rons que la de´rive´e soit ne´gative. De
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Fig. 5.5 – Exemple de calcul de redshift photome´trique, pour une galaxie simule´e observe´e
dans toutes les bandes de LSST, pour 100 visites par bande. Les histogrammes 2D corres-
pondent aux fonction de densite´ de probabilite´ a posteriori pour deux parame`tres et les
histogrammes 1D sur la diagonale correspondent aux fonction de densite´ de probabilite´ a
posteriori pour un parame`tre.
Les parame`tres note´s avec l’indice s correspondent aux valeurs vraies, les parame`tres note´s
avec l’exposant grill correspondent aux valeurs qui maximisent la fonction de vraisemblance
multiplie´e par la densite´ a priori. Ceux avec l’exposant marg correspondent aux valeurs qui
maximisent les densite´s a posteriori.
Cet exemple correspond a` une mauvaise reconstruction puisque le redshift vrai vaut 0.16
tandis que le redshift qui maximise la fonction de vraisemblance fois la densite´ a priori (0.46)
et celui qui maximise la densite´ a posteriori (0.2) sont tre`s diffe´rents de la valeur vraie.
Pour la clarete´ de la figure, les pas de la grille ont e´te´ diminue´s.
plus, il faut que le pic soit significatif, c’est-a`-dire que le maximum du pic doit eˆtre au
moins 1 millie`me de fois la huateur du pic principal.
– Dans les cas ou` Np(θ) > 1, le rapport entre la hauteur du deuxie`me plus grand pic et
la hauteur du plus grand pic, note´ RL(θ) = Pmax,2(θ)/Pmax,1(θ).
– Dans les cas ou` Np(θ) > 1, le rapport entre la probabilite´ associe´e au second plus
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Fig. 5.6 – Distributions des P (-µ|B) en noire et P (-µ|M) en rouge pour -µ =
( -Np(θ), -RL(θ), -RP (θ), Dp, log(L)).
grand pic et la probabilite´ associe´e au plus grand pic, note´e RP (θ) = P2(θ)/P1(θ). La
probabilite´ est de´finie comme l’inte´grale du pic entre deux minimums.
– La diffe´rence absolue entre l’estimateur du redshift zp qui maximise la fonction de
vraisemblance multiplie´e par la densite´ a priori et l’estimateur du redshift zmargp qui
maximise la densite´ a posteriori P (z) note´e Dp = |z
marg
p − zp|.
– La valeur maximale de log(L).
– Les termes de couleur note´s -C.
Les figures 5.6 et 5.7 montrent les distributions des variables -µ = ( -Np(θ), -RL(θ), -RP (θ),
Dp, log(L), -C). Les courbes noires sont les distributions P (-µ|B) des galaxies bien reconstruites
pour lesquelles |zp−zs|/(1+zs) ≤ 0.15, tandis que celles en rouge sont les distributions P (-µ|M)
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pour les mauvaises reconstructions, telles que |zp − zs|/(1 + zs) ≥ 0.15. Les distributions ont
e´te´ e´tablies a` partir d’une simulation de 10 ans d’observation par LSST pour environ 60 000
galaxies. Les histogrammes ont e´te´ normalise´s, et l’axe des abscisses est ramene´ entre 0 et 1,
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Fig. 5.7 – Distributions des P (-µ|B) en noir et P (-µ|M) en rouge pour -µ = -C.
pour des raisons pratiques. Les courbes en trait plus e´pais relient les centres des bins et sont
utilise´es dans la suite comme interpolation. Les figures 5.6 et 5.7 montrent qu’il y a de claires
distinctions entre les distributions de certaines variables µ pour les bonnes et les mauvaises
reconstructions. Par exemple, il apparaˆıt que P (z) pre´sente plus fre´quemment trois pics pour
les mauvaises reconstructions, ce qui n’est pas le cas pour les bonnes.
La corre´lation entre les parame`tres est montre´e sur la figure 5.8. On voit apparaˆıtre deux
zones, celle concernant les parame`tres caracte´risant les densite´s de probabilite´ a posteriori
des parame`tres d’ajustement, et celle qui concerne les couleurs. Par exemple, le parame`tre
Np(z) est, comme on l’attend, corre´le´ a` RL(z) et RP (z). Les couleurs sont anti-corre´le´es avec
la plupart des 11 premiers parame`tres, ce qui indique que des objets bleus sont moins bien
reconstruits que les objets rouges. En effet, les distributions P (µi|M) semblent pre´senter des
valeurs moyennes plus grandes que celles de P (µi|B). Ceci peut eˆtre explique´ par le fait que
dans cette gamme de redshift, les galaxies rouges sont souvent des galaxies elliptiques, et sont
celles qui pre´sentent les meilleurs redshifts. Bien qu’il faudrait de´corre´ler les parame`tres pour
e´tablir le test de´veloppe´ ci-dessous, nous choisissons de garder cet ensemble de variables.
Les distinctions entre P (-µ|B) et P (-µ|M) permettent de rejeter les mauvaises reconstruc-
tions graˆce au rapport de vraisemblance :
LR(-µ) =
P (-µ|B)
P (-µ|B) + P (-µ|M)
,
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ou` B correspond a` “Bonne” reconstruction et M a` “Mauvaise” reconstruction. La fonction
P (-µ|B), et de manie`re similaire P (-µ|M), est de´finie par :
P (-µ|B) =
Nµ∏
i=1
P (µi|B) ,
Ainsi, pour une galaxie donne´e, plus LR est grand, plus la galaxie a de chances d’eˆtre bien
reconstruite. Ceci peut eˆtre vu sur la figure 5.9 ou` sont trace´es les distributions de la variable
LR pour les bonnes et mauvaises reconstructions. Les deux histogrammes e´tant bien distincts,
le pouvoir de se´paration doit eˆtre relativement e´leve´. Ceci est quantifie´ par l’acceptance et la
re´jection, de´finies par :
Acc(LcutR ) =
∫ 1
Lcut
R
P (L′R|B)dL
′
R ,
Rej(LcutR ) =
∫ LcutR
0
P (L′R|M)dL
′
R ,
ou` P (LR|B) est la fonction de densite´ de probabilite´ du rapport de vraisemblance sachant
que la galaxie est bien reconstruite. L’acceptance est la probabilite´, sachant que le redshift
de galaxie est bien reconstruit, que la galaxie soit accepte´e si elle pre´sente LR = L
cut
R (pour
LR = 0, la probabilite´ vaut 1 et la galaxie est force´ment accepte´e). De manie`re analogue, la
re´jection est la probabilite´, sachant que la galaxie pre´sente un redshift mal reconstruit, que
la galaxie soit rejete´e si elle pre´sente LR = L
cut
R (si LR = 1, la probabilite´ vaut 1, et on rejete
toutes les galaxies). Pour une distribution uniforme de rapport de vraisemblance, les variables
-µ ne sont pas discriminantes et P (-µ|B) et P (-µ|M) sont confondues. On a alors Acc = 1−Rej.
Plus le pouvoir de re´jection est e´leve´ plus la courbe Acc en fonction de Rej est e´loigne´e de
la droite Acc = 1 − Rej. La figure 5.10 montre l’e´volution de l’acceptance en fonction de
la re´jection. La forme de la courbe montre que pour une re´jection proche de 1, l’acceptance
est infe´rieure a` 0.7 ce qui implique que la me´thode peut permettre de rejeter beaucoup de
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Fig. 5.9 – Disitribution normalise´e de LR pour les bonnes reconstructions en noire, pique´e a`
LR proche de 1 et pour les mauvaises reconstructions, pique´e proche de 0.
galaxies mal reconstruites sans pour autant rejeter celles qui sont bien reconstruites. Ceci peut
e´galement eˆtre vu sur la figure 5.11 montrant l’e´volution de ∆z/(1 + zs) ≡ (zp − zs)/(1 + zs)
en fonction de Acc et de LR.
Notons enfin que pour e´tablir un test statistique efficace, il est ne´cessaire d’avoir suf-
fisamment de galaxies ayant un redshift spectroscopique. Ceci peut eˆtre particulie`rement
proble´matique a` grand redshift, ou` les e´chantillons spectroscopiques sont de petite taille.
Avec une expe´rience comme BigBoss [100], 20 millions de galaxies devraient pouvoir eˆtre
observe´es spectroscopiquement jusqu’a` un resdshift de 1.7. Au-dela`, le test du rapport de
vraisemblance sera certainement peu efficace.
5.1.6 Re´sultats CFHTLS
La me´thode du calcul du redshift photome´trique pour le catalogue spectro-photome´trique
de CFHTLS est la meˆme que celle utilise´e pour la simulation de LSST. Cependant, on notera
des diffe´rences. Par exemple, la plage de redshift pour laquelle nous avons des galaxies dans le
catalogue spectro-photome´trique est plus petite que celle pour 10 anne´es d’observation avec
LSST. De plus, la manie`re de calculer le rapport de vraisemblance LR peut eˆtre effectue´e
de deux fac¸ons diffe´rentes. En effet, les distributions des variables -µ peuvent eˆtre calcule´es a`
partir des donne´es elles-meˆmes, ou a` partir d’une simulation des donne´es photome´triques de
CFHTLS. Ainsi, nous avons re´alise´ 4 comparaisons qui permettent de valider la me´thode de
calcul des redshifts photome´triques et d’e´valuer l’effet de la coupure sur LR :
1. Nous e´valuons l’effet de la densite´ a priori. La densite´ a priori des donne´es de CFHTLS
est calcule´e a` partir une simulation du sondage car la taille du catalogue spectro-
photome´trique est petite.
2. Nous comparons le redshift photome´trique pour une simulation de CFHTLS et pour les
donne´es re´elles. Pour les deux catalogues, les galaxies doivent eˆtre de´tecte´es a` mieux que
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Fig. 5.10 – Figure en haut a` gauche : LR en fonction de Rej.
Figure en bas a` droite : Acc en fonction de LR.
Figure en bas a` gauche : Acc en fonction de LR. Les figures sont obtenues pour une simulation
de 10 ans d’observation par LSST.
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Fig. 5.11 – Evolution de ∆z/(1 + z) ≡ (zp − zs)/(1 + zs) en fonction de l’acceptance (figure
de gauche) et de LR (figure de droite) pour une simulation de 10 ans d’observation par LSST.
La distribution est normalise´e pour chaque intervalle en abscisse.
5σ dans chacune des bandes. La densite´ a priori du cas 1 est utilise´e pour les donne´es
re´elles et pour la simulation.
3. Pour les donne´es spectro-photome´triques, les variables -µ sont calcule´es soit a` partir
des donne´es elles-meˆmes, soit a` partir d’une simulation d’un catalogue photome´trique
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de CFHTLS pour lequel nous calculons le redshift photome´trique de chaque galaxie
simule´e. Ceci est fait graˆce a` l’e´tape pre´ce´dente. Nous e´valuons l’effet de la coupure sur
le rapport de vraisemblance.
4. Nous comparons le redshift photome´trique pour les donne´es spectro-photome´triques de
CFHTLS, sans a priori, avec le code publique LePhare (cf [97] et [98]). Nous n’utilisons
pas la densite´ a priori puisque sa prise en compte dans LePhare n’est pas triviale.
Comme de nombreux auteurs, pour e´valuer les performances d’un calcul de redshift pho-
tome´trique, nous utilisons des variables qui permettent de caracte´riser la distribution de
∆z/(1 + z). Ces variables sont les suivantes :
– Le pourcentage de galaxies catastrophiques ayant |∆z|/(1 + z) > 0.15, note´e η.
– La me´diane. Cette dernie`re se´pare l’e´chantillon ordonne´ en ∆z/(1+z) en deux e´chantillons
de meˆme taille. Elle permet, dans le cas de distribution asyme´trique comme ici, d’avoir
une bonne estimation de la valeur centrale de la distribution, sans que les queues de la
distribution contaminent la valeur centrale.
– L’e´cart interquartile est la diffe´rence entre le premier et le troisie`me quartile. Il donne
une estimation de la largeur de la distribution, et dans le cas d’une loi de Gauss d’e´cart-
type σ, il vaut ≈ 1.35σ.
– La moyenne de ∆z/(1 + z).
– L’e´cart-type (RMS) de ∆z/(1 + z).
Cas 1 : Effet de la densite´ a priori
Les parame`tres permettant d’e´valuer la performance du calcul du redshift photome´trique
sont trace´s sur les figures 5.12. Il apparaˆıt tre`s clairement que la prise en compte de la den-
site´ a priori, bien qu’e´talonne´e sur une simulation, permet d’ame´liorer nettement le redshift
photome´trique.
A bas redshift, les redshifts photome´triques sont mal reconstuits. Comme nous n’avons
pas acce`s aux parame`tres vrais zs, T et E(B−V ) des galaxies, comprendre d’ou` viennent ces
mauvaises reconstructions n’est pas aise´. On le verra dans ce qui suit que la simulation des
donne´es de CFHTLS reproduisent cette caracte´ristique dans une moindre mesure, et nous
permet ainsi de comprendre leur origine.
Cas 2 : Comparaison avec une simulation
Apre`s avoir produit une simulation des donne´es de CFHTLS, le calcul du redshift pho-
tome´trique est effectue´. Comme le calcul des magnitudes apparentes se base sur l’hypothe`se
que le flux est gaussien, ceci pose un proble`me a` faible flux puisque nous ne prenons pas en
compte le caracte`re poissonien du comptage de photons. Malgre´ tout, pour tester la simu-
lation et la comparer aux donne´es re´elles, nous demandons que les objets conside´re´s soient
observe´s a` 5σ dans chaque bande, a` la fois pour la simulation et pour les donne´es. Les va-
riables permettant d’e´valuer la qualite´ de la reconstruction sont repre´sente´es sur les figures
5.13. La distribution de ∆z en fonction du redshift spectroscopique reproduit relativement
bien les caracte´ristiques que l’on peut voir pour les donne´es re´elles. Cependant, en examinant
de plus pre`s la qualite´ de reconstruction graˆce aux divers parame`tres de´crit plus haut, la si-
mulation produit de meilleurs redshifts photome´triques sur toute la gamme de redshift. Ceci
est attendu car les meˆmes ingre´dients ont e´te´ utilise´s pour la simulation et pour la recons-
truction. On peut s’attendre a` ce que la simulation de LSST surestime le´ge`rement la qualite´
de reconstruction du redshift photome´trique.
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Fig. 5.12 – Figure du haut : distribution de zp − zs en fonction de zs. Puis, de haut en
bas, de gauche a` droite : Evolution de la moyenne, de la me´diane, de l’e´cart-type, de l’e´cart
interquartile et de η en fonction du redshift spectroscopique. Les lignes noires correspondent
a` un calcul du redshift photome´trique sans densite´ a priori et les lignes rouges avec une
densite´ a priori, ou` les parame`tres des fonctions d’ajustement des e´quations 5.4 et5.5 sont
re´pertorie´s dans les tableaux 5.1 et 5.2. La gamme de redshift s’e´tend de 0 a` ∼ 1.5 puisqu’au
dela`, il n’y a seulement une dizaine de galaxies par intervalle de redshift (e´gal a` 0.1).
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Fig. 5.13 – Figures du haut : distributions de ∆z en fonction du redshift spectroscopique,
pour les donne´es et pour la simulation avec σ(mX) < 0.2.
Puis de gauche a` droite, de haut en bas : e´volution en fonction du redshift spectroscopique
de la moyenne, de la me´diane, du RMS, de l’e´cart interquartile de ∆z/(1 + z), le parame`tre
η et le nombre de galaxies. La meˆme densite´ a priori a e´te´ utilise´e dans les deux cas.
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La simulation permet de voir que les mauvaises reconstuctions pre´sentes a` bas redshift
viennent d’une mauvaise association du redshift et de la magnitude absolue. En effet, la figure
5.14 montre que les galaxies mal reconstuites posse`dent une magnitude absolue toujours plus
petite que la magnitude absolue vraie.
En ce qui concerne les mauvaises reconstructions pre´sentes a` zs ∈ [0.7, 1.2], ou` l’on voit que les
redshifts sont surestime´s, elles sont identifie´es comme e´tant des galaxies a` flambe´e d’e´toiles.
En effet, comme on peut le voir sur la figure 5.15, ces galaxies mal reconstruites ont pour
la plupart T > 30. De plus, comme on peut le voir sur la figure 4.18, dans cette gamme de
redshift, les termes de couleur en fonction du type spectral Im, SB3 et SB2 sont proches les
uns des autres. Il n’est dont pas surprenant que le type spectral soit confondu avec un type
voisin.
pMA-MA
-10 -5 0 5 10 15 20
N
o
m
br
e 
de
 
ga
la
x
ie
s
1
10
210
310
<0.5 (simulation)sz
Fig. 5.14 – Histogramme de la diffe´rence entre de la magnitude absolue vraie et la magnitude
absolue reconstuite, pour les donne´es simule´es. L’histogramme rouge comporte une partie des
galaxies catastrophiques pour lesquelles zs < 0.5 et zp − zs > 1.
Cas 3 : Effet de la coupure sur LR
Ici, nous e´valuons l’effet d’une coupure sur le rapport de vraisemblance e´tablie graˆce aux
distributions P (-µ|B) et P (-µ|M) calcule´es soit :
Cas A : a` partir des donne´es elles-meˆmes ou` une premie`re estimation du redshift pho-
tome´trique est faite. Pour cela on utilise le cas 1 ou` le redshift a e´te´ calcule´ avec la
densite´ a priori.
Cas B : a` partir d’une simulation de CFHTLS pour laquelle le redshift photome´trique est
calcule´. On utilise pour cela ce qui a e´te´ re´alise´ pour le cas 2.
Dans les deux cas (A et B), le resdshift photome´trique est calcule´ pour les donne´es re´elles.
Afin de pouvoir comparer les deux cas, nous choisissons de prendre un nombre constant de
galaxies pour diffe´rentes valeurs de seuil. Ceci implique que la valeur du seuil est diffe´rente
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Fig. 5.15 – Figure de gauche : histogramme 2D de zp − zs en fonction du type spectral vrai
T .
Figure de droite : histogramme 2D de zp−zs en fonction de la diffe´rence entre le type spectral
vrai T et le type spectral reconstuit Tp.
pour A et B. La figure 5.16 montre l’e´volution du nombre de galaxies passant le coupure en
fonction de la valeur du seuil, pour les cas A et B.
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Fig. 5.16 – Nombre de galaxies passant le seuil, pour les deux cas de figure.
Les valeurs de seuil choisies pour les donne´es (resp. simulation) sont (0.2, 0.6, 0.9) (resp.
(0.3, 0.67, 0.88)).
Sur la figure 5.17 sont repre´sente´es les variables caracte´risant la qualite´ de reconstruction
du redshift photome´trique. Les traits pleins correspondent au cas A, et les tirets correspondent
au cas B. La premie`re constatation que l’on peut faire est que la qualite´ de reconstruction
du redshift photome´trique est nettement ame´liore´e graˆce a` la coupure, mais que le nombre
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de galaxies perdues est relativement e´leve´. Ceci est moins vrai pour la simulation de LSST
puisque la courbe Acc vs. LR de 5.10 (l’e´quivalent de la figure 5.16) montre un meilleur
comportement, dans le sens ou` il faudrait avoir des valeurs de LR tre`s proches de 1 pour
rejeter beaucoup d’objets. La seconde remarque est que le cas B produit des re´sultats tout a`
fait comparables au cas A, bien qu’ils soient le´ge`rement moins bons que ces derniers, ce qui
est attendu.
Cette bre`ve e´tude montre qu’il est possible d’utiliser une simulation de donne´es pho-
tome´triques pour e´tablir des coupures sur LR. Cependant, ceci n’est valable que si nous fai-
sons suffisamment confiance a` la simulation. En effet, la simulation doit eˆtre confronte´e aux
donne´es, notamment par des tests de compatibilite´ des distributions des termes de couleur. Il
n’est ainsi pas possible de se dispenser comple`tement d’un e´chantillon spectro-photome´trique,
surtout a` grand redshift ou` la diffe´rence s’accroˆıt entre un catalogue photome´trique simule´
relativement basique comme celui que nous utilisons et un catalogue de donne´es re´elles. Cette
diffe´rence peut notamment eˆtre due a` l’e´volution des proprie´te´s spectrales des galaxies (non
mode´lise´es ici).
Cas 4 : Comparaison avec LePhare
Les deux figures de 5.18 montrent la distribution de ∆z en fonction du redshift spectrosco-
pique. Le redshift photome´trique est calcule´ avec le logiciel LePhare et avec notre programme.
La meˆme librairie de spectres gabarits a e´te´ utilise´e dans les deux cas. La densite´ a priori n’a
pas e´te´ utilise´e car elle est difficile a` prendre en compte dans LePhare. Enfin, les meˆmes lois
d’extinction ont e´te´ conside´re´es.
Les deux distributions semblent eˆtre en accord, meˆme si elles pre´sentent certaines diffe´rences.
Dans l’intervalle zs ∈ [0.6, 1.4], les deux algorithmes tendent a` surestimer le redshift, avec
une tendance le´ge`rement plus nette pour le noˆtre. Une des raisons susceptibles d’expliquer
les diffe´rences est la manie`re dont le type spectral est estime´. En effet, LePhare retourne
une estimation du type spectral qui est un spectre principal (El, Sbc, Sbc, Im, SB3, SB2)
tandis que notre programme retourne une interpolation du type spectral parmi les 6 types
principaux.
Les quatre tests re´alise´s ont permis de valider notre me´thode de reconstruction. En effet,
les redshifts photome´triques obtenus avec notre algorithme sont, en moyenne, proches de ceux
obtenus avec le programme LePhare. De plus, la simulation des donne´es CFHTLS a permis de
reproduire assez bien les re´sultats des donne´es re´elles. Elle a notamment aider a` comprendre
la nature des mauvaises reconstructions. Nous avons montre´ que le rapport de vraisemblance
LR permettait de supprimer des redshifts catastrophiques, meˆme en e´tant “etalonne´” sur la
simulation.
5.1.7 Re´sultats LSST
Ici, nous conside´rons une simulation d’un catalogue de LSST pour 10 ans d’observation
et montrons les performances que l’on peut atteindre graˆce aux coupures sur le rapport de
vraisemblance. Pour 10 ans d’observation, les magnitudes limites a` 5σ sont (26.11, 27.48,
27.65, 26.96, 26.19, 24.97). Seules les galaxies pour lesquelles la magnitude apparente dans
chaque filtre est infe´rieure a` la magnitude limite sont conside´re´es. Ceci implique que tre`s
peu d’objets sont observe´s au dela` de z = 2. Dans le futur, il faudrait conside´rer dans un
premier temps les galaxies observe´es dans les 6 bandes mais pour lesquelles mX > m5,X puis
dans un second temps, modifier le terme de χ2 pour que le redshift photome´trique puisse
eˆtre calcule´ meˆme lorsqu’il n’y a pas de flux dans une ou plusieurs bandes. Notons que la
densite´ a priori a e´te´ utilise´e, dont les parame`tres d’ajustement sont re´pertorie´s dans les
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Fig. 5.17 – Deux figures du haut : Exemple de distributions de ∆z/(1+ z) en fonction de zs
pour les donne´es re´elles. Une coupure sur LR a e´te´ effectue´e, et les distributions P (-µ|M) et
P (-µ|B) ont e´te´ obtenues a` partir d’une simulation de CFHTLS (figure de gauche, cas B) ou
a` partir des donne´es re´elles (figures de droite, cas B). La valeur de la coupure est telle que le
nombre d’objets est le meˆme dans les deux cas.
De haut en bas, de gauche a` droite : Evolution en fonction du redshift spectroscopique de la
moyenne, de la me´diane, du RMS, de l’e´cart interquartile de ∆z/(1 + z), le parame`tre η et
le nombre de galaxies. Les traits pleins correspondent au cas A et les tirets au cas B.
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Fig. 5.18 – Distribution de ∆z en fonction du redshift spectroscopique, avec le logiciel Le-
Phare (a` gauche), et avec notre programme (a` droite).
tableaux 5.1 et 5.2. Les figures 5.19 montrent l’e´volution des diffe´rentes caracte´ristiques de
la distribution de ∆z/(1 + z) en fonction de z. Au total, environ 124 700 galaxies ont e´te´
conside´re´es pour calculer les densite´s P (-µ|M) et P (-µ|B). Un e´chantillon diffe´rent, bien que
provenant de la meˆme simulation et ayant le meˆme nombre d’objets, a e´te´ utilise´ ensuite
pour la re´alisation des figures. De manie`re similaire aux donne´es spectro-photome´triques de
CFHTLS, la coupure sur le rapport de vraisemblance est tre`s efficace pour supprimer les
redshifts catastrophiques. Pour une e´tude sur les BAO par exemple, il faudra certainement
conside´rer diffe´rentes valeurs du seuil en fonction du redshift photome´trique, afin de jongler
entre la purete´ de l’e´chantillon et le nombre de galaxies restantes. Pour conclure, le rapport de
vraisemblance permet d’obtenir une distribution de ∆z/(1+z) s’approchant des spe´cifications
de LSST donne´es par [50] (en trait noir sur la figure 5.19). Notons que ces spe´cifications ont
e´te´ fixe´es apre`s coupure sur les redshifts catastrophiques3.
5.2 Me´thode multivarie´e
Une me´thode mutlivarie´e consiste a` e´tablir une relation entre n observables et une ou
plusieurs variables d’inte´reˆt. La relation est e´tablie a` partir d’un e´chantillon d’entraˆınement
pour lequel les n observables et le ou les parame`tres de sortie sont connus. Un exemple tre`s
simple est le suivant : supposons que l’on dispose d’un e´chantillon d’entraˆınement d’e´lectrons
et de photons, et que les observables soient extraites des gerbes produites dans un calo-
rime`tre e´lectromagne´tique. L’analyse mutlivarie´e est un algorithme ’apprenant’ a` classifier
les particules en e´lectrons ou photons a` partir des observables de chaque e´ve´nement. Une
fois l’algorithme entraˆıne´, on peut l’appliquer a` des vrais donne´es pour de´duire la nature des
particules de´tecte´es.
Cet exemple correspond a` une classification, tandis que le calcul des redshifts photome´triques
3D’apre`s [50], les spe´cifications de LSST n’ont pas e´te´ e´tablies a` partie d’un catalogue photome´trique tre`s
re´aliste. De plus, les flux des galaxies conside´re´es semblent avoir un rapport signal sur bruit plus e´leve´ que
pour notre simulation. Ainsi, les re´sultats obtenus dans cette the`se ne peuvent eˆtre compare´s directement avec
ces spe´cifications
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Fig. 5.19 – De haut en bas, de gauche a` droite : e´volution de la me´diane, de la moyenne, de
l’e´cart interquartile, du rms de la distribution de ∆z/(1+ z), du parame`tres η, et du rapport
du nombre de galaxies passant le seuil LRc en fonction de z. La gamme de redshift est telle
qu’au moins 10 galaxies sont ne´cessaires par intervalle de redhsift de largeur 0.05. Les lignes
noires correspondent aux spe´cifications de LSST pour la me´diane e´gale a` 0.003 et pour l’e´cart
interquartile de 0.02.
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est une re´gression, c’est-a`-dire que la variable de sortie n’est pas binaire. Elle prend des va-
leurs continues. Ainsi, les me´thodes multivarie´es sont identifie´es comment faisant partie des
me´thodes empiriques qui trouvent une relation entre les n observables et la ou les variables
de sortie .
La librairie TMVA (Toolkit for Multivariate Data Analysis [101]) utilisant les librairies ROOT
e´crite en C++ du Cern propose de nombreux algorithmes de re´gression (et de classification).
L’utilisation de cette librairie est facile, meˆme si les parame`tres associe´s a` chaque algorithme
sont nombreux. Nous avons choisi de tester l’algorithme des re´seaux de neurones sur les
donne´es spectro-photome´triques du CFHTLS. L’algorithme des arbres de de´cisions booste´s a
e´galement e´te´ teste´, mais e´tant donne´ que ses performances sont proches de celles des re´seaux
de neurones, il n’est pas de´veloppe´ ici. Cette e´tude ayant de´bute´ re´cemment, notre analyse
est tre`s basique et qualitative.
Les re´seaux de neurones (ou MLP pour Multi-Layer Perceptron) applique´s aux redshifts
photome´triques ont e´te´ de´veloppe´s par Collister et Lahav [102] avec le programme publique
ANNz. Comme nous le verrons dans la suite, le logiciel ANNz et le package MLP de TMVA
semblent donner des re´sultats similaires bien qu’il ne soit pas clair que les algorithmes soient
tout a` fait les meˆmes. Le principe d’un re´seau de neurones est le suivant : soit ng le nombre
de galaxies pour lesquelles le redshift spectroscopique est connu. Alors cet e´chantillon peut
eˆtre se´pare´ en deux, pour constituer l’e´chantillon d’entraˆınement et l’e´chantillon de test. Ce
dernier est utilise´ pour ve´rifier la convergence du re´seau, et sert a` e´valuer les performances
du re´seau. Chaque galaxie pre´sente nvar observables note´es -x, ici ce seront les magnitudes
apparentes et leurs incertitudes. Le re´seau, organise´ en couches, posse`de ne´cessairement 2
couches, celle d’entre´e et celle de sortie. La couche d’entre´e correspond aux observables, et
celle de sortie a` la variable a` e´valuer : le redshift. Entre ces deux couches, plusieurs autres
couches compose´es d’un certain nombre de noeuds peuvent eˆtre pre´sentes. Chaque noeud
d’une couche est relie´ a` tous les noeuds de la couche pre´ce´dente, comme on peut le voir sur la
figure 5.20. Un poids est associe´ a` chaque connexion entre deux noeuds. Ils servent a` calculer
la fonction de re´ponse ρ du neurone k de la couche i + 1 en fonction des n neurones de la
couche pre´ce´dente i :
yi+1k = ρ(y
i
1, . . . , y
i
n) ,
ρ(yi1, . . . , y
i
n) = A(
n∑
j
wijky
i
jk) ,
ou` la fonction d’activation A est souvent une sigmo¨ıde ou une tangente hyperbolique. Ainsi,
dans le cas ou` l’on a une seule couche interme´diaire, la variable de sortie (le redshift) est
donne´e par :
zMLP =
nh∑
j=1
A
(
nvar∑
i=1
w1ijxi
)
× w2j1 ,
ou` nh est le nombre de neurones de la couche interme´diaire. Il faut calculer les poids de sorte
que pour l’ensemble des galaxies, zMLP soit le plus proche possible du redshift spectrosco-
pique. Pour cela, la fonction d’erreur a minimiser s’e´crit :
E(-w) =
1
2
ntrain∑
g=1
Eg(-xg, -w) ,
E(-w) =
1
2
ntrain∑
g=1
(zMLP,g(-w, -x)− zs,g)2 ,
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Fig. 5.20 – Exemple de re´seau de neurones, avec 4 observables, une couche interme´diaire et
une variable de sortie.
ou` ntrain est le nombre de galaxies dans l’e´chantillon d’entraˆınement, et g correspond a` la
gie`me galaxie. La proce´dure d’apprentissage consiste a` trouver les poids tels que la fonction
d’erreur est minimale. La me´thode de la descente du gradient (gradient descent) consiste a`
modifier la valeur des poids a` chaque ite´ration selon la de´rive´e de la fonction d’erreur (la
re´ponse des neurones doit eˆtre de´rivable). Par exemple, apre`s une ite´ration le poids w2j1 est
modifie´ de la manie`re suivante :
w2j1 = w
2
j1 + ∆w
2
j1 ,
∆w2j1 = −α
ntrain∑
g=1
∂Eg
∂w2j1
.
Le parame`tre α est appele´ le taux d’apprentissage et doit eˆtre trouve´ pour chaque proble`me.
Il est positif, et ne doit eˆtre ni trop petit ni trop grand. Si α est trop petit, de nombreuses
ite´rations sont ne´cessaires pour trouver le minimum de E. S’il est trop grand, les pas autour
du minimum sont trop grands et ce dernier risque de ne pas eˆtre trouve´. Notons que les poids
sont choisis ale´atoirement lors de la premie`re ite´ration, ce qui implique que la de´rive´e partielle
est force´ment ne´gative.
Le lot de test est utilise´ comme crite`re de convergence. En effet, l’erreur de´croˆıt en fonction du
nombre d’ite´rations sur l’e´chantillon d’entraˆınement. Quant a` l’erreur sur l’e´chantillon test,
elle de´croˆıt puis augmente a` partir d’un certain nombre d’ite´rations. A partir de ce moment
la`, le re´seau est ’surentraˆıne´’, ce qui indique qu’il a appris les caracte´ristiques propres de
l’e´chantillon d’entraˆınement. Ces caracte´ristiques ne sont pas ne´cessairement pre´sentes dans
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l’e´chantillon test. Ce qui est certainement le plus important dans l’utilisation des re´seaux
de neurones est que l’e´chantillon d’entraˆınement doit eˆtre repre´sentatif de l’e´chantillon pho-
tome´trique.
Le re´seau utilise´ posse`de 2 couches interme´diaires de 10 noeuds (ce qui est e´gal au nombre
d’observables, 2 × 5 dans le cas de CFHTLS). Les observables d’entre´es sont les magni-
tudes apparentes et leurs incertitudes. Le catalogue spectro-photome´trique est divise´ en deux
e´chantillons de meˆme taille, pour l’entraˆınement et pour le test. Les figures 5.21 montrent
l’e´volution de ∆z en fonction de z pour ANNz et TMVA. Le redshift photome´trique semble
le´ge`rement meilleur avec ANNz qu’avec TMVA mais les deux distributions restent tre`s simi-
laires, et les redshifts sont tre`s bons dans les deux cas. On constate qu’il y a peu de redshifts
catastrophiques. Il apparaˆıt que le redshift photome´trique est surestime´ a` bas z et sous-
estime´ a` haut z. Une explication peut eˆtre la suivante. A haut z par exemple, si les galaxies
de l’e´chantillon d’entraˆınement ont un redshift infe´rieur a` zh, alors le re´seau est entraˆıne´ sur
z < zh. Ainsi, si une galaxie a un redshift proche de zh, voire supe´rieur a` zh, le re´seau ne peut
donner un redshift photome´trique proche ou supe´rieur a` zh puisque ce domaine n’a pas ou peu
e´te´ explore´ lors de l’apprentissage. L’extrapolation en dehors du domaine est proble´matique
et ce genre de biais semble difficile a` e´viter.
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Fig. 5.21 – Figure montrant la distribution de ∆z en fonction de z. Le redshift photome´trique
est calcule´ soit avec ANNz (a` gauche) soit avec le re´seau de neurones de TMVA (a` droite).
Notons que l’un des avantages de TMVA est sa flexibilite´. En effet, il est possible d’ima-
giner des re´seaux de neurones plus complexes pouvant conside´rer plus d’observables que
les seules magnitudes apparentes et leurs incertitudes. Par exemple, on pourrait imaginer
de´sirer avoir acce`s au type spectral de la galaxie, ou encore vouloir faire une classification
galaxies/e´toiles si ne´cessaire. L’imple´mentation dans TMVA serait relativement aise´e.
L’utilisation de donne´es simule´es comme e´chantillon d’entraˆınement est possible, mais
produit des redshifts photome´triques relativement mauvais comme on peut le constater sur
les figures 5.22, ou` la figure de gauche pour laquelle la simulation a e´te´ utilise´e comme
entraˆınement montre une forte de´gradation du redshift photome´trique. Notons que cette e´tude
peut permettre d’e´valuer la pertinence du mode`le. En effet, si les redshifts obtenus e´taient
meilleurs, alors cela signifirait que la simulation serait plus repre´sentative des donne´es re´elles.
Et inverssement, s’ils e´taient pires, notre mode`le serait moins re´aliste.
Enfin pour terminer cette e´tude, il pourrait eˆtre envisageable par la suite de faire une
analyse combine´e des redshifts photome´triques graˆce a` la me´thode d’ajustement de´crite dans
la partie pre´ce´dente et graˆce aux re´seaux de neurones. En effet, la figure 5.23 montre qu’il
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Fig. 5.22 – Figure de gauche (droite droite) : distribution de ∆z en fonction de z ou` la
simulation (les donne´es re´elles resp.) a e´te´ utilise´e comme e´chantillon d’entraˆınement .
existe une anti-corre´lation entre zp,MLP − zp,ajust et zp,ajust − zs, ou` :
– zp,MLP est le redshift obtenu par re´seau de neurones,
– zp,ajust est le redshift obtenu par ajustement,
– zs est le redshift spectroscopique.
Il est ainsi possible de rejeter les galaxies pre´sentant un mauvais redshift photome´trique graˆce
a` une coupure sur la valeur de zp,MLP − zp,ajust. Les deux figures du bas de 5.23 illustrent
cela. Le seuil a` |zp,MLP − zp,ajust| < 0.1 permet, malgre´ la perte de galaxies, d’augmenter la
proportion de galaxies bien reconstruites.
Concernant la simulation de LSST, le constat est un peu diffe´rent puisqu’il apparaˆıt que la
me´thode d’ajustement donne de meilleurs redshifts photome´triques. Ceci peut eˆtre explique´
par le fait que les meˆmes ingre´dients sont utilise´s pour l’e´laboration et la reconstruction du
catalogue photome´trique. La figure de gauche de 5.24 montre l’e´volution de zp en fonction du
redshift pour les deux me´thodes. On voit que ces dernie`res donnent des re´sultats simulaires
en termes de redshifts catastrophiques, mais que les re´seaux de neurones tendent a` produire
une dispersion plus importante que la me´thode d’ajustement. Pour re´aliser cette figure, un
re´seau comprenant 2 couches interme´diaires de 12 noeuds chacune a e´te´ entraˆıne´ sur 10 000
galaxies d’une simulation de 10 ans d’observation avec LSST. La figure a e´te´ re´alise´e avec
20 000 galaxies d’un autre e´chantillon, mais toujours pour la meˆme simulation. La figure de
gauche de 5.24 montre une corre´lation entre zp,MLP − zp,ajust et zp,ajust − zs similaire aux
donne´es CFHTLS, bien que moins exploitable. Donc ici aussi, on peut imaginer une me´thode
hybride pour rejeter les redshifts catastrophiques, au risque cette fois de perdre des galaxies
bien reconstruites (provenant des queues de la distribution pour zp,ajust − zs ≃ 0).
Sur les figures 5.25 sont trace´s les parame`tres caracte´risant la qualite´ de la reconstruction
en fonction du redshift vrai, pour les deux me´thodes. On voit que sur la plus grande partie
de la gamme de redshift, la me´thode d’ajustement est plus performante. A grand redshift,
ceci n’est pas le cas, mais les fluctuations statistiques duˆes au petit nombre de galaxies par
intevalle de redshift sont importantes.
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Fig. 5.23 – Figure du haut : Distribution de zp,MLP − zp,ajust vs. zp,ajust − zs.
Figure en bas a` gauche : Dispersion de zp vs. zs pour le re´seau de neurones (rouge) et pour
l’ajustement (noir).
Figure en bas a` droite : Idem. Une coupure sur zp,MLP−zp,ajust a e´te´ utilise´. Restent seulement
les galaxies ayant |zp,MLP − zp,ajust| < 0.1.
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Fig. 5.24 – Figure en bas a` gauche : Dispersion de zp vs. zs pour le re´seau de neurones
(rouge) et pour l’ajustement (noir).
Figure de droite : Distribution de zp,MLP − zp,ajust vs. zp,ajust − zs.
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l’e´cart interquartile, du rms de la distribution de ∆z/(1 + z), du parame`tres η en fonction
de z. La gamme de redshift est telle qu’au moins 10 galaxies sont ne´cessaires par intervalle
de redshsift de largeur 0.05. Le re´seau de neurones utilise´ pour ces figures est de´crit dans le
texte.
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5.3 Conclusion
Pour re´sumer et conclure ce chapitre, nous avons expose´ deux me´thodes permettant de
calculer le redshift photome´trique. La premie`re, faisant partie de la famille des me´thodes
d’ajustement, consiste a` trouver le redshift, le type spectral, la normalisation du spectre et
l’exce`s de couleur qui reproduisent au mieux les flux observe´s. L’e´talonnage de la densite´
a priori permettant d’ame´liorer la reconstruction du redshift a e´te´ pre´sente´e. Le comporte-
ment multimodal de la fonction de vraisemblance implique que les algorithmes de recherche
du maximum tels que MINUIT ne convergent pas force´ment au maximum global. La mise en
place d’un e´chantillonnage de la fonction de vraisemblance sur une grille nous a permis, non
seulement de trouver la coordonne´e de l’espace des parame`tres qui maximise la fonction de
vraisemblance, mais aussi de garder, pour chaque galaxie, les caracte´ristiques des densite´s a
posteriori de parame`tres z, T et E(B−V ). Dans la cas ou` plus de 3 parame`tres seraient uti-
lise´s, un algorithme de Monte-Carlo par chaˆıne de Markov (MCMC) pourrait e´ventuellement
eˆtre adapte´. A seulement 3 parame`tres, l’utilisation d’un tel algorithme n’est pas adapte´e
car trop couˆteux en temps de calcul, bien que l’e´chantillionnage sur une grille soit elle-meˆme
couˆteuse (∼ 0.5 sec/galaxie). Notons, de plus, que le MCMC n’est pas optimise´ pour des fonc-
tions de vraisemblance multimodales. Il a e´te´ montre´ que la mise au point du test statistique
du rapport de vraisemblance permettait de rejeter un fort pourcentage de galaxies catastro-
phiques de manie`re relativement optimale. En effet, apre`s coupure sur LR une grande partie
des galaxies bien reconstruites restent accepte´es. L’application de ce test n’est cependant
possible qu’a` condition de posse´der un e´chantillon spectroscopique repre´sentatif du catalogue
photome´trique. Nous avons confronte´ les re´sultats obtenus a` ceux produits par LePhare. Les
deux sont en accord. Un catalogue spectro-photome´trique de CFHTLS T0005 a permis de
valider la de´marche sur des donne´es re´elles.
Les re´seaux de neurones ont e´galement e´te´ expose´s. Moins de´taille´s que la me´thode d’ajus-
tement, il a cependant e´te´ montre´ que les re´seaux de neurones semblent produire des bons
redshifts photome´triques sur les donne´es CFHTLS. Pour la simulation de LSST, meˆme si la
me´thode d’ajustement de spectre semble produire une distribution de ∆z moins large qu’avec
les re´seaux de neurones, ces derniers donnent tout de meˆme de bons redshifts. Une analyse
combine´e des deux me´thodes permettant de supprimer les redshifts catastrophiques a e´te´
sugge´re´e. Elle consisterait a` e´tablir une coupure sur zp,MLP − zp,ajust. Notons pour finir qu’il
est sans doute possible d’obtenir de meilleurs performances avec les re´seaux de neurones en
jouant avec les diffe´rents parame`tres comme le nombre de couches, le nombre de noeuds par
couche et le nombre de galaxies dans l’echantillon d’entraˆınement.
Chapitre 6
Pre´cision sur l’e´chelle BAO avec
LSST
Go Do
Go-Advance, Jo´nsi
Dans ce chapitre, nous pre´sentons une application de la reconstruction des redshifts pho-
tome´triques a` une simulation des BAO avec le te´lescope LSST. Le but est de pre´dire la
pre´cision avec laquelle la longueur d’onde kBAO sera mesure´e en fonction du redshift. Ce cha-
pitre s’articule en deux parties. La premie`re consiste en la pre´sentation des diffe´rentes e´tapes
de la simulation, dont certaines ont e´te´ pre´sente´es dans les chapitres pre´ce´dents. La recons-
truction et l’extraction de l’e´chelle BAO sont pre´sente´es dans une seconde partie. Ces dernie`res
e´tapes permettent de reconstruire le parame`tre d’e´nergie noire et d’e´valuer la pre´cision sur
l’estimation du parame`tre reconstruit. La majeure partie des re´sultats pre´sente´s a e´te´ ob-
tenue en collaboration e´troite avec Alexandra Abate de l’Universite´ de l’Arizona a` Tuscon,
anciennement postdoctorante au LAL.
6.1 Les e´tapes de la simulation
6.1.1 Le catalogue photome´trique dote´ de structure
Jusqu’a` pre´sent, les catalogues photome´triques de galaxies simule´s n’e´taient pas dote´s
de structures, c’est-a`-dire que les effets d’agglome´ration n’e´taient pas pris en compte dans le
positionnenement des galaxies les unes par rapport aux autres. Or pour re´aliser une simulation
des BAO, la pre´sence de structures est ne´cessaire, par de´finition. Ainsi la premie`re e´tape
de la simulation constiste a` prendre en compte les caracte´risques des structures dans le
positionnement des galaxies les unes par rapport aux autres.Cette information est contenue
dans le spectre de puissance de la matie`re. Il permet de calculer le champ de sur-densite´s δ(-r).
Les valeurs des parame`tres cosmologiques sont re´pertorie´es dans le tableau 6.1. Le mode`le
fiduciel conside´re´ tient compte d’un terme w constant, dont on cherche a` determiner la valeur.
Une boˆıte de longueurs Lx, Ly, Lz est cre´e´e, contenant une grille de Nx, Ny, Nz cellules,
chacune de taille R. Les longueurs Li et les nombres Ni doivent eˆtre tels que la largeur
des cellules est plus petite que la taille typique ou` le re´gime d’agglome´ration devient non-
line´aire. Par commodite´, nous utilisons l’approximation de ciel plat (flat sky approximation)
qui permet d’avoir un syste`me de coordonne´es localement carte´sien. Le centre de la boˆıte est
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Parame`tre Ωm Ωb ΩΛ h0 w n σ8
Valeur 0.27 0.04 0.71 0.71 -1 1 0.8
Tab. 6.1 – Valeurs des parame`tres cosmologiques utilise´es pour la simulation.
place´ au redshift zref , et l’observateur de´finit la coordonne´e (0, 0, 0). L’axe 0z passe par le
centre du pave´ (0, 0, zref ) et de´finit l’axe radial. Le spectre de puissance au redshift zref est
calcule´ a` partir d’un spectre de puissance au redshift z = 0 (Carroll et al.[103]) :
P (k, zref ) = D(zref )
2P (k, 0) ,
D(a) =
5Ωm
2
H(a)
H0
∫ a
0
da′
(a′H(a′)/H0)
3 .
Cette expression est valide dans le re´gime line´aire1. Le spectre P (k, 0) est donne´ par la
multiplication de la fonction de transfert T (k) (Eisenstein et Hu [52]) par le spectre des
perturbations primordiales (cf equation 1.44). Cette approximation est valide tant que l’on
reste dans le re´gime line´aire avec k < klin ou` klin ≃ 0.1 hMpc−1 et que la valeur de w est
proche de 1.
Une grille dans l’espace de Fourier est ensuite construite dont la largeur des pixels est donne´e
par ∆ki = 2π/Li ou` i = (x, y, z). Des coefficients de Fourier complexes F (kx, ky, kz) sont
calcule´s sur la grille a` partir du spectre de puissance de sorte que :
|F (-k)|2 = P (k) ,
|-k| =
√
k2x + k
2
y + k
2
z .
La phase des coefficients est ale´atoire entre 0 et 2π. Notons que la normalisation du spectre
n’est pas encore fixe´e puisque l’amplitude des perturbations primordiales n’est pas connue.
Cependant, elle peut eˆtre calcule´e graˆce a` la variance des fluctuations de densite´ dans une
sphe`re de rayon R = 8 h−1Mpc, c’est le parame`tre σ8 :
σ28 =
∫ R
0
∫ R
0
∫ R
0
δ2(-r)H(-r)d-r ,
σ28 =
1
2π2
∫ ∞
0
P (k, z)W (kR)k2dk .
La seconde e´galite´ a e´te´ obtenue graˆce aux proprie´te´s des produits de convolution et des
transforme´s de Fourier. La fonction H est une fonction porte qui est constante lorsque r < R
et nulle ailleurs, et dont l’inte´grale est normalise´e a` 1. La fonction W est la transforme´e de
Fourier de H s’e´crit :
W (-k) =
3
(kR)3
[sin(kR)− kR cos(kR)] . (6.1)
La transforme´e de Fourier rapide des coefficients calcule´s sur la grille dans l’espace
re´ciproque est faite. On obtient donc un champ de densite´ sur la grille de l’espace direct :
δ(-r) =
ρ(-r)− ρ¯
ρ¯
,
1D’apre`s [51], le vecteur d’onde au-dela` duquel le re´gime est non-line´aire vaut 0.1 hMpc−1 a` z = 0,
0.2 hMpc−1 a` z = 1 et 0.34 hMpc−1 a` z = 2.
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ou` ρ¯ est la densite´ moyenne sur tout le volume simule´. Il est possible d’obtenir des valeurs de
δ infe´rieures a` -1. En effet, la valeur de δ est ge´ne´re´e a` partir d’une distribution gaussienne
de valeur moyenne nulle et dont la largeur est determine´e par P (-k). La valeur de δ des pixels
pour lesquels δ < −1 est fixe´e a` −1. Par la suite il faudra corriger cet effet qui distord le
spectre de puissance. La correction sur le spectre mesure´ est :
P (-k)→ P (-k) Pδ(
-k)
Pδ−1(-k)
,
ou` Pδ est le spectre calcule´ a` partir du champ de sur-densite´s δ, et Pδ−1 est le spectre calcule´
a` partir du champ de sur-densite´s δ mais pour lequel δ < −1→ δ = −1.
Le nombre de galaxies dans chaque pixel Ni doit maintenant eˆtre calcule´. On peut tout
d’abord e´crire que :
Ni = Mini ,
ou` Mi est la masse contenue dans le pixel i et ni est le nombre moyen de galaxies par unite´
de masse. Le premier terme s’e´crit :
Mi =
ρ(-r)
ρ¯
× ρ¯Vi ,
ou` Vi est le volume comobile de la cellule et vaut R
3. Le nombre de galaxies par unite´ de
masse s’e´crit quant a` lui :
ni =
N
ρ¯Vi
,
ni =
n¯i
ρ¯
,
ou` n¯i est le nombre moyen de galaxies par unite´ de volume dans le pixel i. Ainsi :
Ni =
ρ(-r)
ρ¯
Vin¯i ,
Ni = (δ(-r) + 1) Vin¯i .
La densite´ moyenne n¯i est directement donne´e par les fonctions de luminosite´ de´crite dans la
partie 4.1.4 et s’exprime comme :
n¯i =
∫ −13
−24
Φtot(MAB, zi)dMAB ,
ou` le redshift zi correspond au redshift moyen du pixel i. Les galaxies sont distribue´es de
manie`re ale´atoire et uniforme´ment dans le pixel i. De la`, le redshift et les angles (θ,φ) sont
calcule´s graˆce aux coordonne´es comobiles de chaque galaxie. La magnitude absolue dans la
bande B de WFI de GOODS MAB est calcule´e graˆce a` la fonction cumulative de l’e´quation
4.1. La famille spectrale (Early, Late, Starburst) de chaque galaxie est obtenue graˆce aux
proportions relatives de chaque famille (cf e´quation 4.2). Un spectre, interpole´ parmi les 6
spectres gabarits de la librairie CWW+Kinney est assigne´, sachant que la galaxie appartient
a` une certaine famille spectrale.
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Ainsi, le catalogue the´orique de galaxies est construit, avec pour chaque galaxie, la position
angulaire (θ,φ), le redshift z, la magnitude absolue MAB et le type spectral T . Un terme
d’exce`s de couleur E(B−V ) est calcule´ ale´atoirement selon une distribution uniforme dont les
bornes de´pendent du type spectral (cf 4.1.2). Les magnitudes apparentes et leurs incertitudes
sont calcule´es en suivant la proce´dure de´crite dans la partie 4.2. Le redshift photome´trique
est calcule´ graˆce a` la me´thode d’ajustement des spectres de´veloppe´e dans la partie 5.1 du
chapitre 5.
6.1.2 Reconstruction du spectre de puissance
Le spectre de puissance des galaxies est calcule´ a` partir du catalogue de´crit ci-dessus. Les
coordonne´es comobiles pour chaque galaxie sont calcule´es. Une grille est conside´re´e de sorte
que ng(-r) repre´sente le nombre de galaxies dans le pixel de´fini par la coordonne´e -r. La densite´
ρ(-r) est e´gale au nombre de galaxies dans le pixel divise´e par le volume du pixel V (-r), soit
ρ(-r) = ng(-r)/V (-r). La densite´ moyenne du sondage est e´galement calcule´e et correspond au
nombre total de galaxies divise´ par le volume total du sondage. Le terme de sur-densite´ est
ensuite de´fini :
δ(-r) =
ρ(-r)− ρ¯
ρ¯
,
ou` ρ¯ est la densite´ moyenne sur tout le sondage. La transforme´e Fourier (en pratique la
se´rie de Fourier) du champ de sur-densite´ est calcule´e. Les coefficients sont note´s F (-k). Cette
manie`re de calculer les coefficient de Fourier est similaire a` la me´thode FKP e´xpose´e dans
la partie 1.5.2, ou` ici le catalogue “observe´” et le catalogue synthe´tique pre´sentent le meˆme
nombre de galaxies, et la fonction poid w(-r) = 1/SF (-r). Le terme SF (-r) correspond a` la
fonction de se´lection (cf [104] pour plus de de´tails sur le choix de l’expression de w).
Avec les redshifts spectroscopiques
Pour illustrer la me´thode et ve´rifier que les diffe´rentes e´tapes sont correctes, il est possible
de calculer le spectre de puissance tout d’abord en conside´rant les redshifts spectroscopiques.
Alors, -r est calcule´ a` partir de zs. Pour estimer le spectre de puissance, l’espace re´ciproque
est de´coupe´ en intervalles centre´s en -ki, ou` i est le nume´ro du pixel. La moyenne F (-k) des
modes pre´sentant |-k| = |-ki| est calcule´e. Le spectre de puissance est estime´ par :
P (k) = 〈F (-k)F ⋆(-k)〉 ,
P (k) =
R3
(2π)3
∫
Vk
F (-k)F ⋆(-k)d3k , (6.2)
ou` Vk correspond au volume du pixel dans l’espace de Fourier.
Comme les coefficients F ont e´te´ calcule´s a` partir d’une grille, il faut tenir compte de la
fonction porte de la grille. Pour cela, le spectre de l’e´quation 6.2 est divise´ par la fonction :
W (k) =
sin(kxR)
kxR
sin(kyR)
kyR
sin(kzR)
kzR
Le fait que le spectre de puissance ne soit calcule´ que pour un volume fini de l’Univers implique
la pre´sence d’une autre fonction porte Ws. Cette fonction n’ayant d’effets qu’aux tre`s grandes
e´chelles (petit k), bien plus grande que l’echelle BAO, le spectre n’est pas corrige´.
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Avec les redshifts photome´triques
Les redshifts photome´triques induisent un effet d’e´talement. Il est possible de prendre en
compte cet effet si la distribution de zp−zs est proche d’une distribution de Gauss, ce qui est
proche d’eˆtre le cas ici. On peut alors mode´liser l’e´talement dr de la coordonne´es comobile r
par la fonction f :
f(dr) ∝ exp
[
−1
2
(
dr
σr
)2]
,
ou` σr est l’e´cart-type de la coordonne´e comobile r. Ce terme de´pend de la largeur σ0 de la
distribution de δz ≡ (zp − zs)/(1 + zs) :
σr = δz(zeff )
dr
dz
(zeff ) ,
σr = σ0(1 + zeff )
c
H(zeff )
.
L’e´talement cause´ par les redshifts photome´triques provoque une perte de puissance plus
importante aux petites e´chelles qu’aux grandes. Le spectre, corrige´ de l’effet d’e´talement,
devient :
P (k)→ 1√
2πσr
exp
[
(kzσr)
2
]
P (k) .
Pour cela, il a e´te´ suppose´ que l’e´talement n’a d’effet que dans la direction 0z, ce qui est
en ge´ne´ral faux. Cette hypothe`se permet cependant d’avoir une estimation du spectre de
puissance lorsque la taille angulaire du sondage est faible.
6.1.3 Estimation de l’incertitude sur P (k)
Comme de´crit dans la partie 1.5.2, les deux principales sources d’incertitudes sont : la
variance induite par le nombre fini d’e´chantillons du ciel correspondants a` chaque mode, et
le bruit de grenaille venant du fait que le champ de sur-densite´ est estime´ a` partir d’un
comptage de galaxies. L’incertitude statistique relative du spectre de puissance, s’e´crit :
σP (k)
P (k)
=
P (k) + 1/n
P (k)
, (6.3)
ou` n est le nombre moyen de galaxies par unite´ de volume. En ge´ne´ral l’espace de Fourier dont
le volume est e´gal a` VF = (2π)
3/V 2 est discre´tise´. Si l’e´chelle de la discre´tisation est petite
devant l’e´chelle ou` P peut eˆtre conside´re´ constant, alors le spectre de puissance peut eˆtre
estime´ en moyennant P (k) sur un volume dVc = 4πk
2∆k de l’espace de Fourier. Le nombre
de modes dans ce volume est e´gal a` N = dVc/VF , ou` un facteur 2 doit eˆtre pris en compte
puisque le champ de densite´ est re´el (et non complexe). Ainsi, l’equation 6.3 est divise´e par
1/
√
2N (incertitude poissonienne, cf [51]) :
σP (k)
P (k)
=
2π√
k2∆kV
P + 1/n
P
. (6.4)
Il faut cependant ajouter l’effet induit par les redshifts photome´triques. L’equation 6.4 devient
alors :
σP (k)
P (k)
=
1
〈exp (−(kzσr)2)〉k
2π√
k2∆kV
P (k) + 1/n
P (k)
,
2Ceci vient du fait que VF = kx,m × ky,m × kz,m ou` ki,m est le vecteur d’onde minimal e´gal a` 2π/Li.
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avec :
〈exp (−(kzσr)2)〉k =
∫
k
exp
[−(kzσr)2] k2 sin θdkdθdφ ,
c’est la moyenne de la fonction exp
[−(kzσr)2] sur tous les pixels pour lesquels√k2x + k2y + k2z = k.
Notons que ceci n’est pas la meilleure estimation de l’incertitude que l’on puisse faire. En effet,
pour avoir une estimation plus pre´cise, il faudrait conside´rer un grand nombre de re´alisations
de la simulation. La moyenne P¯ (k) sur toutes les re´alisations serait alors calcule´e. La dis-
persion des spectres P (k) donnerait quant a` elle acce`s a` l’incertitude σP . En pratique, cette
de´marche est tre`s couˆteuse en temps de calcul.
Lorsque l’on ne dispose que d’une seule re´alisation, ce qui est la cas avec de vraies donne´es, l’in-
certitude peut eˆtre de´duite d’une manie`re similaire. L’espace suffisamment grand est de´coupe´
en plusieurs patchs. A chaque patch correspond un spectre P (k). L’incertitude est alors
donne´e par l’e´cart-type des spectres obtenus pour tous les patchs. Cette proce´dure induit
une corre´lation entre les diffe´rents modes qui doit eˆtre prise en compte.
6.2 Re´sultats pre´liminaires
Nos premiers re´sultats ont e´te´ obtenus pour une simulation d’un petit volume d’Univers.
Bien qu’ils soient tre`s pre´liminaires, ils permettent d’illustrer la me´thode. Des simulations
plus re´alistes devraient eˆtre re´alise´es prochainement.
Le cube simule´ contient 213 × 213 × 213 pixels dont la taille comobile de chaque pixel est
R = 6 Mpc dans les trois directions. Le cube est place´ a` un redshift zeff = 1. Avec la valeur
des parame`tres cosmologiques du tableau 6.1, la plage en redshift est [0.75, 1.29]. L’e´cart
angulaire equivalent dans le ciel est e´gal a` 21o, et le volume effectif vaut 2.1 Gpc3, soit
6.1 h−3Gpc33.
Le calcul des magnitudes apparentes et de leurs incertitudes a e´te´ fait pour 1 an et 10 ans
d’observation avec LSST. Le nombre de galaxies observe´es dans 6 bandes a` 5σ est e´gal a`
2.9 106 et 9.6 106 respectivement, ce qui est peu pour un sondage comme LSST, mais cela
correspond ici a` un petit volume de sondage, tre`s peu repre´sentatif des re´elles capacite´s de
LSST. Les figures 5.19 montrent la qualite´ de la reconstruction des redshifts photome´triques
pour 10 ans d’observation.
Le spectre de puissance est calcule´ pour quelques valeurs de la coupure sur le rapport de vrai-
semblance : LR = (0, 0.2, 0.6, 0.99). Les figures 6.1 montrent le spectre de puissance reconstuit
pour 1 et 10 ans d’observation en fonction de LR. On ne constate pas de changements radicaux
entre les diffe´rentes valeurs de la coupure. On peut voir que l’estimation de σP ne semble pas
eˆtre fiable. En effet, il semble que les incertitudes soient surestime´es. D’autre part, l’incerti-
tude σP diminue avec LR, alors que la de´viation par rapport au spectre the´orique augmente.
Il y a une compe´tition entre l’ame´lioration de l’estimation des redshifts photome´triques et
la perte de galaxies. En effet, plus la coupure sur LR augmente, plus le nombre de galaxies
diminue ce qui implique une augmentation du terme 1/n dans l’e´quation 6.4. Or le terme σr
diminue en fonction de LR, ce qui implique une diminution de σP . Il semblerait que le terme
de correction des redshifts photome´triques soit dominant et induise une diminution de σP .
Le calcul d’erreur devrait eˆtre ame´liore´ dans le futur.
La figure 6.2 montre le spectre de puissance reconstuit pour 1 an et 10 ans d’observation
lorsqu’aucune coupure n’est applique´e. Comme attendu, le spectre est mieux reconstruit
3L’e´cart angulaire associe´ a` une taille comobile de 6 ∗ 213 Mpc a` z = 1 est e´gale a` 0.3672 rd soit environ
21o
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Fig. 6.1 – Spectre de puissance reconstruit pour 1 anne´e (figure du haut) et pour 10 anne´es
d’observation (figure de bas), en fonction de la valeur de la coupure sur le rapport de vrai-
semblance LR. La courbe noire repre´sente le spectre de puissance the´orique. L’estimation des
incertitudes σP est conservatives. Elle semble les surestimer.
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pour 10 ans d’observation que pour 1 an. En effet, si l’on ajuste le spectre reconstruit avec
un spectre the´orique, alors la valeur du minimum du χ2 est plus petite pour 10 ans que pour
1 an d’observation. D’autre part, la reconstruction est meilleur a` petite e´chelle (grand k)
qu’a` grande e´chelle. Cela vient du fait que la taille du sondage ici simule´ est trop petite pour
eˆtre valide a` grande e´chelle. Une fois encore, les incertitudes devraient mieux refle´ter cette
caracte´ristique.
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Fig. 6.2 – Spectre de puissance reconstruit pour 1 anne´e et pour 10 anne´es d’observation,
LR = 0. La courbe noire repre´sente le spectre de puissance the´orique. L’encadre´ repre´sente
les meˆmes courbes divise´es par le spectre initial.
6.2.1 Reconstruction de l’e´chelle BAO
Comme de´crit dans la partie 1.5.2, pour e´valuer la valeur du nombre d’onde kBAO, on
utilise la me´thode du wiggle-only qui consiste a` diviser le spectre de puissance mesure´ par
un spectre de re´fe´rence sans oscillation Psmooth(k) dont l’e´quation parame´trique est donne´e
dans Eisenstein et Hu [52]. Le spectre obtenu est note´ Pwiggle(k) ≡ P (k)/Psmooth(k). Sur
la figure 6.3 sont repre´sente´s les spectres Psmooth(k) pour 10 ans, en fonction des diffe´rentes
coupures sur LR. Blake et Glazebrook [51] ont montre´, avec la me´thode ’wiggle-only ’, que
Pwiggle pouvait eˆtre ajuste´ par la fonction Pf donne´e par l’e´quation 1.57. L’ajustement est
re´alise´ en minimisant le terme de χ2 suivant :
χ2(kBAO, A) =
∑
k
(
Pwiggle(k)− Pf (k, kBAO, A)
σ(Pwiggle)
)2
,
ou` σ(Pwiggle) est l’incertitude sur Pwiggle(k), qui est donne´e par σP /Psmooth. Pour l’e´tude,
seuls les nombres d’onde compris entre 0.015 et 0.15 sont conside´re´s. La parame`tre A varie de
6.2. RE´SULTATS PRE´LIMINAIRES 173
)-1k (Mpc
0.02 0.04 0.06 0.08 0.1 0.12 0.14
(k
)
sm
o
o
th
P(
k)
/P
0.6
0.8
1
1.2
1.4
1.6
1.8
2
LR>0
LR>0.2
LR>0.6
LR>0.99
Fig. 6.3 – Spectre de puissance pour 10 ans d’observation divise´ par une spectre sans oscilla-
tion Psmooth. Le spectre de re´fe´rence calcule´ a` partir des parame`tres vrais est repre´sente´ par
la courbe noire. La` encore, les incertitudes sont surestime´es.
0 a` 15 et le parame`tre kBAO varie de 0.05 a` 0.07. La densite´ a posteriori P (kBAO) est extraite
apre`s marginalisation sur A de la fonction de vraisemblance. L’incertitude sur la valeur de
kBAO correspond a` la de´viation standard de P (kBAO). La figure 6.4 montre les densite´s a pos-
teriori des parame`tres : P (A, kBAO), P (kBAO) et P (A). La valeur qui maximise P (kBAO) est
kˆBAO = 0.060 hMpc
−1 et celle qui maximise P (A) est Aˆ = 2.13. L’intervalle a` 68% de niveau
de confiance de kBAO est [0.055, 0.065] hMpc
−1 et celui a` 90% est [0.052, 0.068] hMpc−1.
6.2.2 Reconstruction du parame`tre w d’e´nergie noire
Pour estimer le parame`tre w et son incertitude, on propage l’erreur de kBAO. En effet, un
erreur sur l’estimation de kBAO par rapport a` sa valeur vraie induit une erreur sur l’estimation
de w car les deux parame`tres sont lie´s. La relation entre kBAO et w est donne´e par le terme
DV . Comme explique´ dans la partie 1.5.2, le terme DV de´fini a` l’e´quation 1.52 tient compte
des modifications longitudinale et transverse de k, sous modification du mode`le cosmologique.
D’apre`s l’e´quation 1.53, on a :
kBAO = k
fid
BAO
DV
DfidV
Ici, kfidBAO = 2π/s/h, soit k
fid
BAO ≃ 0.06 hMpc−1, ou` s = 107.2 h−1Mpc. La fonction de densite´
de probabilite´ a posteriori de w peut eˆtre calcule´e a` partir de celle de kBAO en supposant que
tous les parame`tres cosmologiques sont fixe´s. Pour cela, on re´alise un grand nombre de tirages
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Fig. 6.4 – Densite´s a posteriori des parame`tres d’ajustement de Pwiggle : P (A) en haut a`
gauche, P (A, kBAO) en bas a` gauche et P (kBAO) en bas a` droite.
ale´atoires de kBAO selon sa densite´ a posteriori. Pour chaque valeur de kBAO, on calcule la
valeur de DV (zeff = 1). La valeur de w est ensuite de´duite de :
DV (z) =
[
dA(z)
2(1 + z)2
z
H(z)
]1/3
,
ou` H et dA de´pendent de w (cf e´quations 1.7, 1.12, 1.14 et 1.15). La figure 6.5 montre la
fonction de densite´ de probabilite´ a posteriori du parame`tre w calcule´ a` partir de la densite´ a
posteriori du parame`tre kBAO. La valeur la plus probable est wˆ = −1.07. L’intervalle a` 68%
de niveau de confiance est [−1.58,−0.55] et celui a` 90% est [−2.00,−0.43]. Ces intervalles ont
e´te´ calcule´s en inte´grant la densite´ a posteriori autour de la valeur la plus probable, jusqu’a`
ce que l’inte´grale valle 0.68 et 0.9 respectivement. Ces valeurs sont tre`s peu contraignantes
et tre`s loin des contraintes actuelles onbtenues avec les BAO (∆w/w ≃ 10% cf [61] pour la
septie`me release de SDSS). Ce re´sultat n’est pas significatif, mais cela s’explique de plusieurs
fac¸ons : la portion du ciel simule´e est tre`s petite ce qui limite l’intervalle en k pour lequel P
est calcule´, un seul intervalle de redshift a e´te´ conside´re´ et l’estimation de l’incertitude sur
P (k) ne semble pas correcte. Cependant, cette simulation et les re´sultats qui en de´coulent
6.3. CONCLUSION 175
ont pour objectif d’illuster la chaˆıne de simulation. A l’avenir, les simulations plus re´alistes
permettront de mieux rendre compte des performances de LSST sur la physique des BAO.
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Fig. 6.5 – Densite´ a posteriori du parame`tre w calcule´e a` partir de la densite´ a posteriori de
kBAO (cf figure 6.4).
6.3 Conclusion
Dans ce chapitre, nous avons expose´ l’ensemble de la chaˆıne de simulation. Une simulation
d’un petit volume d’Univers a permis d’illustrer les re´sultats obenus sur la reconstruction du
spectre de puissance de la matie`re. Les re´sultats pre´sente´s ne sont pas repre´sentatifs des per-
formances que l’on pourra atteindre avec LSST. En effet, des points sont encore a` ame´liorer.
Par exemple, la correction du spectre induite par les redshifts photome´triques doit tenir
compte des directions transverses a` la ligne de vise´e. Ou encore, l’estimation des incerti-
tudes σP devrait mieux rendre compte des fluctuations statistiques de P . Enfin, la taille de
l’e´chantillon simule´ doit eˆtre plus grande si l’on souhaite atteindre une bonne pre´cision sur
kBAO et sur w.
Une fois ces ame´liorations re´alise´es, il faudrait tester notre simulation sur des mode`les fidu-
ciels ou` le parame`tre d’e´nergie noire w est une fonction du facteur d’e´chelle. Enfin, il serait
tre`s inte´ressant de re´aliser une analyse combine´e des BAO avec les donne´es d’autres sondes
cosmologiques telles que le CMB. Une telle e´tude permettrait d’estimer les contraintes sur
l’ensemble des parame`tres cosmologiques.
176 CHAPITRE 6. PRE´CISION SUR L’E´CHELLE BAO AVEC LSST
Conclusion
Plus de 10 ans apre`s la de´couverte de l’acce´le´ration de l’expansion de l’Univers, la nature
de l’e´nergie noire reste encore un myste`re. Une modification de la the´orie de la relativite´
ge´ne´rale, l’introduction d’un nouveau champ scalaire ou encore l’existence d’une nouvelle
constante fondamentale de la physique permettent de rendre compte de ce cette acce´le´ration
re´cente dans l’histoire de l’Univers. L’e´volution des parame`tres de l’e´quation d’e´tat effective
de l’e´nergie noire de´pend de la nature physique de cette nouvelle entite´. La mesure de cette
e´volution peut eˆtre re´alise´e graˆce aux observations conjointes de diffe´rentes sondes. Cepen-
dant, jusqu’a` aujourd’hui, des observations de l’Univers jeune avec le CMB et de l’Univers
contemporain avec les donne´es des supernovae de types Ia et les oscillations acoustiques de
baryons, n’ont pas restreint suffisamment l’espace des parame`tres. Afin de contraindre les
mode`les plus efficacement, des mesures d’observables cosmologiques a` diffe´rentes e´poques
font partie des de´fis de la cosmologie observationnelle durant les anne´es a` venir.
Dans ce contexte, le te´lescope LSST est un projet de te´lescope grand champ dont l’un
des principaux programmes de science conduira a` l’e´tude de l’e´nergie noire. Les observations
photome´triques faites avec LSST seront d’une qualite´ jamais encore atteinte. L’e´talonnage
de l’instrument constitue un ve´ritable de´fi expe´rimental. En particulier, l’e´talonnage de
sa came´ra ne´cessite la construction d’un banc optique de´die´. Une partie de ce manuscrit
est consacre´ au sche´ma de principe du CCOB (Camera Calibration Optical Bench). Nous
avons e´tabli un cahier des charges du CCOB, en accord avec les spe´cifications globales sur
l’e´talonnage de l’instrument. Nous avons identifie´ les mesures a` effectuer et les niveaux de
pre´cision a` atteindre, afin de re´pondre aux diffe´rents points du cahier des charges. Ces me-
sures seront effectue´es selon trois modes, chacun posse´dant un montage optique spe´cifique. La
faisabilite´ des mesures ne´cessite une grande stabilite´ des faisceaux lumineux employe´s dans
le mode “faisceau fin” et “faisceau large”. En particulier, le profil du faisceau utilise´ dans le
dernier cas doit eˆtre extreˆmement bien connu et tre`s stable. Les mesures pre´sente´es dans le
chapitre 3 ont montre´ que les variations temporelles du profil du faisceau e´taient compatibles
avec les fluctuations statistiques. Nous avons montre´ que les torsions possibles de la fibre
devront eˆtre traite´es avec une attention particulie`re a` l’avenir.
Le prochain objectif a` atteindre est la ve´rification de la stabilite´ du faisceau sous diffe´rentes
conditions de tempe´rature et de torsion me´canique. Pour cela, le flat field du faisceau devra
eˆtre effectue´ plus soigneusement que ce qui a e´te´ fait jusqu’a` pre´sent. De plus, l’utilisation
d’une photodiode e´talonne´e en paralle`le avec le capteur CCD devrait aider a` de´terminer plus
clairement les sources de variation du faisceau, en de´couplant la source et le de´tecteur.
La seconde partie du manuscrit expose la simulation des oscillations acoustiques de ba-
ryons (BAO) avec LSST. Dans un premier temps, cette simulation a pour but de pre´dire la
pre´cision avec laquelle l’e´chelle des BAO pourra eˆtre mesure´e avec LSST. Dans un second
temps, les contraintes sur les parame`tres d’e´nergie noire pourront eˆtre de´duites de la pre´cision
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de l’estimation de l’e´chelle BAO. Le travail effectue´ durant la the`se fait partie de l’e´laboration
de la simulation. Nous avons montre´ qu’a` partir d’ingre´dients simples, il e´tait possible de si-
muler un catalogue photome´trique de galaxies repre´sentatif de donne´es re´elles. En effet, nous
avons confronte´, avec succe`s, une simulation du champ GOODS-S WFI avec les donne´es
re´elles du champ GOODS-S a` partir duquel les fonctions de luminosite´ conside´re´es ont e´te´
ajuste´es. D’autre part, nous avons utilise´ les donne´es photome´triques de CFHTLS T0005 et
les donne´es spectroscopiques de VVDS, DEEP2 et zCOSMOS pour construire un catalogue
spectro-photome´trique. Encore une fois, nous avons montre´ que les termes de couleur calcule´s
a` partir des filtres de MEGACAM et de spectres gabarits de la librairie CWW+Kinney per-
mettaient de reproduire les meˆmes comportements que ceux observe´s avec les donne´es re´elles.
Ces tests ont permis de valider indirectement la simulation de LSST.
La seconde e´tape de la simulation a e´te´ le calcul des redshifts photome´triques. Les deux
me´thodes principalement employe´es pour cette taˆche sont : la me´thode d’ajustement des
spectres et la me´thode empirique consistant a` e´tablir une relation entre les magnitudes appa-
rentes et le redshift. Le programme de simulation de´veloppe´ durant la the`se utilise la premie`re
me´thode. Une approche baye´sienne a permis de de´velopper un test statistique ayant pour but
de rejeter les galaxies catastrophiques. Il est construit a` partir des proprie´te´s des fonctions
de densite´ de probabilite´ a posteriori des diffe´rents parame`tres d’ajustement.
Les donne´es spectro-photome´triques de CFHTLS ont permis de valider l’algorithme de re-
construction. En effet, les re´sultats obtenus sont tout a` fait comparables a` ceux fournis par
le programme LePhare. Les coupures sur le test statistique du rapport de vraisemblance
ont prouve´ leur efficacite´, meˆme lorsque le test est e´talonne´ avec des donne´es simule´es. Ces
re´sultats nous ont permis d’avoir confiance dans les pre´dictions faites sur les redshifts pho-
tome´triques avec LSST. Nous avons montre´ que la qualite´ de la reconstruction e´tait en accord
avec les spe´cifications donne´es par le LSST Science Book [50] pour z < 2. Enfin, les re´seaux
de neurones et leur application aux redshifts photome´triques ont e´te´ expose´s rapidement,
comme e´tude pre´liminaire. Les re´sultats obtenus graˆce a` cet algorithme semblent tout a` fait
convaincants. Nous avons souleve´ la possibilite´ d’utiliser les deux algorithmes de reconstruc-
tions pour supprimer une partie des redshifts catastrophiques.
A l’avenir, le programme de calcul des redshifts photome´triques devrait eˆtre ame´liore´. Les
temps de calcul e´tant relativement longs, des algorithmes d’inte´gration devraient eˆtre teste´s
pour extraire les densite´s a posteriori des parame`tres. D’autres librairies de spectres gaba-
rits, comme GYSSEL, pourraient e´galement eˆtre prises en compte afin de tester les perfor-
mances. Concernant les re´seaux de neurones, leur utilisation devrait eˆtre approfondie. Des
tests syste´matiques quant a` la taille de l’e´chantillon d’entraˆınement par rapport a` celle de
l’e´chantillon test pourraient certainement mettre en e´vidence de possibles biais. L’un des ef-
fets les plus importants re´side dans la compatibilite´ des deux e´chantillons. Ceci doit e´galement
eˆtre mis en e´vidence.
Dans le dernier chapitre, nous avons rapidement expose´ les diffe´rentes e´tapes de la simu-
lation des BAO. Une simulation sur une petite portion du ciel observable a permis d’illustrer
la de´marche suivie. Cependant, les re´sultats obtenus e´tant tre`s pre´liminaires, les contraintes
sur la reconstruction de l’e´chelle des BAO et du parame`tre de l’e´nergie noire ne sont pas
repre´sentatives des performances a` venir de LSST. Tre`s prochainement, des simulations plus
re´alistes devraient offrir de re´sultats beaucoup plus pre´cis.
D’ici les premie`res observations, la pre´paration des analyses sur l’e´nergie noire vont se de´velopper
de plus en plus. Il serait donc inte´ressant d’e´tendre le domaine d’application du programme
de redshift photome´trique a` d’autres sondes que les BAO, dans le cadre de la collaboration
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RE´SUME´
Il y a plus de dix ans que l’acce´le´ration de l’expansion de l’Univers a e´te´ mise en e´vidence
graˆce aux observations des supernovae de type Ia, puis confirme´e par d’autres sondes. Cette
de´couverte a change´ notre compre´hension du contenu e´nerge´tique de l’Univers puisque pour
expliquer une telle acce´le´ration, une composante supple´mentaire de matie`re est ne´cessaire
et contribue a` hauteur de 70% environ. Cette dernie`re est appele´ “e´nergie noire”. Elle af-
fecte aussi bien les mesures de distance, que la croissance des sur-densite´s de matie`re qui
donnent naissance aux structures. Les principales sondes sensibles a` la nature de l’e´nergie
noire sont les supernovae de type Ia, les amas de galaxies, les lentilles gravitationnelles, et
les oscillations acoustiques des baryons (BAO). Afin de contraindre pre´cise´ment les mode`les
the´oriques donnant un sens physique clair a` l’e´nergie noire, l’observation conjointe de ces
quatre sondes est tre`s efficace. Le niveau de pre´cision sur la mesure des observables cosmo-
logiques requis pour contraindre les parame`tres des mode`les d’e´nergie noire est tel qu’une
nouvelle ge´ne´ration de projets a re´cemment vu le jour avec, notamment, le te´lescope LSST
(Large Synoptic Survey Telescope). Avec miroir primaire de 8.4 me`tres de diame`tre, il pro-
duira un catalogue couvrant la moitie´ du ciel observable dans 6 bandes photome´triques. Sa
came´ra sera la plus perfectionne´e jamais construite dans le monde. Cette the`se pre´sente a`
la fois un aspect expe´rimental et une e´tude phe´nome´nologique. Le travail expose´ porte tout
d’abord sur l’e´laboration du banc d’e´talonnage de la came´ra de LSST et sur des premie`res
mesures optiques validant le sche´ma de principe du banc. Nous avons conc¸u un syste`me per-
mettant a` la fois une validation efficace de la came´ra avant sa mise en place sur le te´lescope
et un e´talonnage pre´cis du plan focal. Nous pre´senterons ensuite une simulation de´taille´e des
BAO de´die´e a` LSST et tentant de pre´dire a` quelle pre´cision les parame`tres d’e´nergie noire
pourront eˆtre contraints. L’accent est mis sur la production d’un catalogue photome´trique de
galaxies simule´ ainsi que sur une me´thode de calcul des redshifts photome´triques.
ABSTRACT
More than ten years ago, the accelerated expansion of the Universe was discovered, by type Ia
supernovae, and then confirmed by other probes. This discovery has changed our understan-
ding of the energetic content of the Universe. Indeed, in order to explain such an acceleration,
a new component has to be introduced and it must contribute to 70% of the total energy den-
sity. This component, so called Dark Energy, affects both cosmological distances and growth
of structures from which galaxies originates. The main cosmological probes of dark energy
are the type Ia supernovae, the galaxy cluster count, the weak gravitational lensing and the
baryon acoustic oscillations. In order to precisely constrain theoretical models joint obser-
vations of all four probes are very efficient. The required level of precision on cosmological
measurements is so high that a new generation of instruments is growing, among which the
Large Synoptic Survey Telescope (LSST). With a primary mirror of 8.4 m diameter, it will
cover half of the optical sky in six photometric bandpasses. Its camera will be the world big-
gest camera ever constructed. This thesis treats both an experimental and phenomenological
aspects. Firstly, the work presented here consists in the development of the LSST camera
calibration optical bench. We have have designed a system allowing both an efficient commis-
sioning of the camera before its installation on the telescope, and a precise calibration of the
focal plane. Preliminary measurements validating the design of the bench will be presented.
Secondly, a detailed BAO simulation dedicated to LSST will be introduced. Its main goal is to
predict the level of precision on the dark energy equation of state parameter reconstruction
that will be reached with LSST. We will stress on the production of a mock photometric
galaxy catalog and on the photometric redshifts computation.
